Lehrbuch 


Aſtronomie, 


Mit einer Mondkarte, 
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Dritter Band. 
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bei Schoͤn e 1798. 


An den Leſer. 


Schon bei dem zweiten Bande dieſer Aſtrono⸗ 
mie mußte ich mich wegen Verſpaͤtung entſchul⸗ 
digen; noch groͤßere Urſache habe ich jezt dazu, 
da es ſchon ins dritte Jahr gehet, ſeitdem etwas 
von meiner Arbeit erſchienen iſt. Ich will hier⸗ 
mit nicht zu verſtehen geben, als ſehne ſich das 
Publikum nach meinen Werken; ich weiß beſſer 
als jeder andere, daß keine merkliche Luͤcke im 
Fache der Gelehrſamkeit entſtehen wuͤrde, wenn 
meine Schriften fehleten. Indeſſen da ſie ein⸗ 
mal angefangen ſind, und zuſammen ein Ganzes 
ausmachen ſollen, ſo iſt es billig, die Vollen⸗ 
dung derſelben nicht zu lange aufzuſchieben. 
Dieſesmal liegt die Schuld weder an dem Ver⸗ 
faſſer noch an dem Verleger, ſondern lediglich 
an den Formſchneidern, welche die Arbeit ſo 
lange verzoͤgert haben. 

— Diese 


1 Vorrede. 

Dieſe Verzoͤgerung hat verurſachet, daß 
die Bogen nicht nacheinander, ſondern nach be⸗ 
traͤchtlichen Zeitraͤumen gedruckt worden find. 
Dieſes wird man unter andern am Uranus be— 
merken, bei welchem anfaͤnglich nur zwei Neben⸗ 
planeten angegeben werden, und zulezt achte; 
denn fo viel ſoll er, nach Herſchels neueſten Be⸗ 
obachtungen, haben. | 

Der aufmerffame Leſer wird gewahr 
werden, daß bei vielen Aufgaben Beiſpiele fehlen, 
da doch andere dadurch erlaͤutert werden. Dieſe 
Ungleichheit iſt nicht aus Verſehen oder Nach— 
laͤßigkeit entſtanden, ſondern aus guten Grün⸗ 
den. Was helfen Beiſpiele, wenn die Berech⸗ 
nungen dabei noch nicht vollſtaͤndig ausgefuͤhret 
werden koͤnnen. Dieſes war aber oft der Fall; 
es fehleten noch data, die erſt in der Folge bei⸗ 
gebracht werden koͤnnen. Wenn meine ganze 
Aſtronomie fertig iſt, ſo wird vielleicht ein be⸗ 
ſonderer Band von Beiſpielen aſtronomiſcher 
Rechnungen beigefuͤget werden koͤnnen: denn 
daruͤber klagen die angehenden Aſtronomen ſehr, 
daß es ihnen an ſolchen Beiſpielen ausfuͤhrlicher 

Rechnungen mangelt. 
| Noch 
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Noch werden Sachverſtaͤndige, die ſich 
die Mühe geben dieſes Buch durchzublaͤttern, 
bemerken, daß bei verſchiedenen Aufgaben nicht 
die neueſten und bequemſten Auflöfungen vor: 
geſchrieben worden. Daran war aber die ma⸗ 
thematiſche Folge der Lehrſaͤtze und Aufgaben 
Schuld, wo ſich alles Folgende immer auf dem 
Vorhergehenden gruͤnden muß. Unter verſchiede⸗ 
nen moͤglichen Aufloͤſungen waͤhlte ich alſo jedes⸗ 
mal diejenige, die am natuͤrlichſten aus den ſchon 
angefuhrten Saͤtzen floß. Die fehlenden zu er⸗ 
ſetzen werde ich zum Theil im folgenden Bande 
noch Gelegenheit finden. Es iſt uͤberhaupt in 


der Aſtronomie ſehr ſchwer, der mathematiſchen 


Ordnung der Gedanken getreu zu bleiben; man 


kann es kaum vermeiden, ſich auf Wahrheiten 


zu berufen, die man in der Folge erſt beweiſen 
wird; die Lehrſaͤtze und Aufgaben ſind in dieſer 
Wiſſenſchaft alle ſo eng mit einander verbunden 
und ineinander verwickelt, daß es faſt unmoͤglich 
iſt, eine regelmaͤßige Kette daraus zu bilden. 
Daher findet man, zum Beiſpiel, in Lalande's 
Aſtronomie, ſo haͤufige Anfuͤhrungen, nicht nur 
der vorhergehenden Paragraph, wie es ſonſt in 

28 mathe⸗ 


vI Vorrede. 


mathematiſchen Werken uͤblich iſt, ſondern auch 
der folgenden. Auch mein Buch iſt nicht ganz 
frei von ſolchen Berufungen auf das Kuͤnftige; 
indeſſen habe ich es vermieden, fo viel mir moͤg⸗ 
lich war. | 

Diefer Band enthält noch wenig oder 
nichts von den Saͤkulargleichungen, und über: 
haupt von den ſehr kleinen Veraͤnderungen, die 
bei der Bewegung der Planeten Statt haben. 
Auch werden hier beim Monde nur die vier vor⸗ 
nehmſten Ungleichheiten angefuͤhret, und vorlaͤu⸗ 
fig faſt nur aus der Erfahrung hergeleitet. Was 
hier noch fehler, ſoll im folgenden Theile erſetzet 
werden. 

Ich empfehle mich der ferneren Gewogen⸗ 
heit derer, die bisher von meinen Werken Ge⸗ 
brauch gemacht haben. 


Einige 


Einige in dieſem Bande vorkommende Kunſt⸗ 
woͤrter, deutſch und lateiniſch. 


Abgleichung, aequatio, corredio. 

Abweichung, declinatio. 

Einſchalten, interpolare. 

Förderung, argumentum latirudinis. 

h Aufſtejgung, oder blos Aufſteigung, ascenſio 
redta. N 

Gleicher, aequator. 

Mittagskreis, meridianus, 

Nachtgleiche, aequinoctium. 

Scheitelkreis, circulus verticalis. 

Schiefe Aufſteigung, ascenſio obliqua. 

Sonnenkreis, Sonnenbahn, ecliptica. 

Standhoͤhe, altitudo. 

Standſchraͤge, azimuthum. 

Standlaͤnge, longitudo. 

Standbreite, latitudo. 

Vorlauf, anomalia. 


Die uͤbrigen aſtronomiſchen Kunſtwoͤrter kommen ent⸗ 
weder in dieſem Bande nicht vor, oder ſind ſchon 
bekannter, oder werden in der Stelle ſelbſt, wo 
man ſie findet, erklaͤret. 
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XX Hauptſtück. 


Von der Daͤmmerung, dem Nordlichte, 
dem Thierkreislichte und der Sonne 
am Hortzonte. 


H. % 


W. die Sonne fuͤr die Bewohner der niedrige⸗ 
ren Erdffäche ſchon untergegangen iſt, fo beſcheinet fie 
noch die Thurmſpitzen, dann die Berggipfel und zu⸗ 
letzt nur den oberen Theil des Dunſtkreiſes. Dieſer 
erbellete Theil des Dunſtkreiſes verbreitet ſein Licht 
mittelſt der Stralenbrechung und der Abprallung (Re⸗ 
fratzion und Reflekzion), fo daß der ganze Himmel 
etwas erleuchtet zu ſein ſcheinet. Und wenn auch die 
Sonne ſchon ſo weit unter dem Horizont iſt, daß ſie die 
über uns befindliche Luft nicht mehr beſcheinen kann, fo 
beſcheinet fie doch die Luft, welche ſich nächft uber und 
unter dem abendlichen Horizonte befindet und dieſe thei⸗ 
Sternkunde, zter Band, A let 
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let der uns umgebenden, ebenfalls durch Abprallung 
und Stralenbrechung, einiges Licht mit. Zuletzt aber 
kommt kein ſolches geborgtes Sonnenlicht mehr aus 
dem Dunſtkreiſe zu unſeren Augen, oder doch keine 
merkliche Quantitat deſſelben, und es wird finſtre Nacht. 
Eben fo gehet es des Morgens, vor Sonnen-Auf⸗ 
gang. Ehe die Sonne den Horizont erreichet hat, 
beſcheinet fie ſchon einen Theil der Atmoſphaͤre, wel: 
cher Helligkeit um uns herum verbreitet. Dieſes 
Licht, welches der Dunſtkreis von der Sonne vor ih: 
rem Aufgange und nach ihrem Untergange erhaͤlt, 
heißt die Daͤmmerung. Es giebt alſo eine Mor⸗ 
gen- und Abend: Dämmerung. Sie iſt deſto ſtaͤrker, 
je weniger die Sonne unter dem Geſichtskreiſe vertiefet 
iſt. Waͤhrend derſelben ſind die kleinen Sterne dem 


bloßen Auge nicht ſichtbar, und man rechnet, daß 


nur alsdann finſtre Nacht iſt, wann die Sterne bis 
zur öten Größe mit guten Augen geſehen werden koͤn⸗ 
nen, angenommen, daß ſonſt kein Hinderniß vorhan⸗ 
den ſei. 


§. 2% 
Aufgabe. 


Man ſoll aus der Erfahrung beſtimmen, 
bis zu welcher Tiefe die Sonne unter dem Sori⸗ 
zonte ſein kann, ohne daß es finſtere Nacht ſei. 

Hierzu muß die Polhoͤhe für den Ort wo man iſt, 
bekannt ſein, auch muß die Abweichung der Sonne 
fuͤr den Tag der Beobachtung aus den Ephemeriden 
oder anders gefunden werden. Jedoch iſt aͤuſſerſte 
Genauigkeit hier überflüßig. Man beobachte des 
Abends den Zeitpunkt, wann die Sterne 6ter Größe 
10 bloßen Auge zu erſcheinen anfangen; wer kurz⸗ 

chtig iſt, muß die Erſcheinung der Sterne nach dem 
a | 1 ge⸗ 


* 
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gewoͤhnlichem Augenglaſe, was er zu gebrauchen 
pfleget, beurtheilen. 0 


N * 

Es ſei nun HZONH der Mittagskreis, HO der 
Geſichtskreis, EQ der Gleicher, S der Mittelpunkt 
der Sonne fuͤr den Augenblick da die Sterne öter 
Größe ſichtbar werden, 28 N der Scheitelkreis, der 
durch den Mittelpunkt der Sonne gehet, PSæ der 
Aufſteigungskreis derſelben. Die beobachtete Zeit 
in Grade verwandelt, giebt den Bogen EA des Glei⸗ 
chers, oder den Winkel 2b S. Ferner iſt PS = 9 
der Abweichung AS, und PZ iſt die Ergaͤnzung der 
Polhoͤhe HP. Alſo kennet man im Dreiecke SZP 
den Winkel P, nebſt den anliegenden Seiten. Man 
fälle ZK ſenkrecht gegen PS, fo hat man, ganz wie bei 
H. 10 des XIIſten Hauptſtuͤckes. 

R;rang PZ:: cof EPA : tang PK 

SP—PK=SK 

cofPK : coſ SK :: coſ PZ: cof 28 
Wann 28 gefunden worden, ſo iſt 28 — 25 = 28 
— 908 = B>, und dieſes iſt die verlangte Vertie⸗ 
fung der Sonne unter dem Horizonte. In der Figur 
iſt angenommen, daß die Sonne ſich in den ſuͤdlichen 
Zeichen befindet; iſt ſie in den noͤrdlichen, wie bei 5 
A 2 0 
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ſo geſchiehet weiter keine Veraͤnderung in der Rech⸗ 
nung, als daß man, ſtatt des Stundenwinkels, ſein 
Supplemeut nimmt, und daß ZK auſſerhalb des 
Dreiecks fallt. 

Statt des Abends kann man auch den Morgen 
waͤhlen, und den Zeitpunkt beobachten, da die Sterne 
ter Größe anfangen zu verſchwinden. 

Zuſatz. Die zum Anfange oder zum Ende der 
Daͤmmerung gehoͤrige Vertiefung der Sonne iſt nicht 
immer einerlei; ſie haͤngt viel von dem Zuſtande der 
Luft ab, wie auch von der Beſchaffenheit der Augen 
des Zuſchauers. Man hat fie von 18s Grad bis 24 
gefunden. Gemeiniglich nimmt man fie zu 18° an. 

Anmerkung. Ein Kreis unter dem Horizonte, und 
mit ihm gleichlaufend, 18° von ihm abſtehend, wird 
der Daͤmmerungskreis genannt. 


F. 3. 
Auf gabe. 


Mittelſt der gegebenen Polhoͤhe, ſoll fuͤr 
jeden beliebigen Tag im Jahre die Dauer der 
Morgen = und Abend⸗Daͤmmerung gefunden 
werden. 

Man fuche die Abweichung der Sonne in den 
Ephemeriden, ſo bekoͤmmt man As (vorige Fig.) und 
folglich PS = yo! + Abweichung. Ferner iſt PZ 

das Komplement der Polhoͤhe, und 28 = 905 + 8 
90 ＋ 185 1084. Alſo find die drei Seiten 
des Dreiecks PZS bekannt, und es muß der Winkel 
ZPS oder EPA, oder der Bogen EA des Gleichers 
gefunden werden. Hierzu dienet die Properzion (Einleit. 
S. zu.) fin PS X ſin PZ. An (# 28 LP — 8) 

N fin (T FS ＋ 4 28 — PZ) ;: R; (fin 3 P). 

oder 5 . 

2 log. 
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2 log ſin P log ſin (Z 28 - fPZ PS) A log ſin 
(41 PS ＋ 2 28 — 4 PZ) A 2 log R 
log fin PS — log fin PZ. 

Der Winkel P in Zeit verwandelt, giebt die Anz 
zahl Stunden und Minuten vor oder nach dem Mitta⸗ 
ge, da die Dämmerung anfängt oder aufhoͤrt. Rech⸗ 
net man die halbe Tageslaͤnge ab, ſo hat man die 
Dauer der Daͤmmerung. 


Exempel. Wie lange dauert die Morgen⸗Daͤmme⸗ 
rung am raten Auguſt des Jahres 1796.2 
Die Abweichung der Sonne beträgt den rıten 
Auguſt 1796 Mittags 185 1“ 36“, und den raten 
1443,27“. Sie nimmt alſo in 24 Stunden um 
1809“ ab. Wenn wir nun aus den Ephemeriden 
als bekannt annehmen, daß die Sonne den raten Au⸗ 
guſt um 4 Uhr 39 Minuten aufgeht, ſo koͤnnen wir, da 
es hier auf keine große Genauigkeit ankoͤmmt, fuͤrs erſte 
annehmen, daß die Daͤmmerung etwa um 3 Uhr an⸗ 
fange. Fuͤr dieſe Zeit betraͤgt die Abweichung der 
Sonne 14° 50° 26“. Dieſe 14° 50’ 26“ von got 
abgezogen (denn die Sonne befindet ſich am noͤrdlichen 
Himmel), geben PS = 75: 5° 44”. Ferner iſt 
PZ = 37° 28° 15° und 28 = 108°, folglich: 
3 PS = 37° 34827 
2 PZ = 1861 44“ 8“ 


428 ＋2 PZ — PS S385“ 9/016“ 
3 PS ＋ 3 28 — 3 PE 725 5044“ 
Log fin 35° 9 16” 9,7602584 
log fin 72% 50° 44” 9,9802366 
2 log R= 20, 
39,7404951 
log fin 78 9,44“ 9,9882713 
29,7552238 
A 3 los 
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297582238 
log fin 37° ag’ 15“ 9,7841889 
2 log ſin 2 P 19,9710649 
5 logſin x P 9,9585324 = log fin 
75518“. P iſt alſo = 150% 36“ in Bogen, und r 
Stunden 2“ in Zeit. Von 10 Stunden 27 die halbe 
Tageslaͤnge, naͤmlich 7 Stunden 21 Minuten abge⸗ 
zogen, giebt 2 Stunden 41 Minuten, als die Dauer 
der Morgen-Daͤmmerung am raten Auguſt, wie fie 
in den Berliner Ephemeriden fuͤr 1790 angegeben iſt. 
Wir hätten nicht einmal notbig gehabt, fo ſcharf zu 
rechnen; denn wenn wir die Abweichung der Sonne 
ſo in Rechnung gebracht haͤtten, wie ſie Mittags am 
ı2ten Auguſt iſt, fo wäre ohngefaͤhr das naͤmliche Re⸗ 
ſultat herausgekommen. Man kann die Abend: Dam; 
merung der Morgen-Daͤmmerung gleich annehmen, 
und beide fuͤr alle Jahre periodiſch gleich ſetzen. 
Zuſatz. Wenn die Sonne um Mitternacht nicht 
volle 18 Grade unter dem Horizonte iſt, ſo findet keine 
voͤllige Nacht ſtatt, ſondern es daͤmmert vom Abend 
bis zum Morgen. 
a S. 4. 
A u f 8 % b e. 
Es ſoll der Zeitraum gefunden werden, 


in welchem es waͤhrend der ganzen Nacht 
daͤmmert. P 


E 
‚H 6 
2 

Es ſei HO der Horizont, EO der Gleicher, P 


der Pol, 8 der Ort der Sonne um Mitternacht. 
Von 


A 
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Von der Höhe des Gleichers OE (= EO) ziehe ab 
HS (= 180, fo daͤmmert es die ganze Nächte hin: 
durch, ſo lange die Sonne zu Mitternacht ſich zwi⸗ 
ſchen S und H befindet, das heißt fo lange ihre Abwei⸗ 
chung groͤßer iſt als O8, oder größer als die um 18° 
verminderte Höhe des Gleichers. N 

Zum Exempel. Es werde gefraget, während 
welcher Zeit im Jahre hier in Berlin keine völlige 
Nacht iſt. N 5 

Die Aequatorhoͤbe für Berlin betraͤgt 37° 28 
Wenn man hiervon 185 abzieht, ſo erhaͤlt man 19° 
28“. So groß iſt die noͤrdliche Abweichung der Son: 
ne am ızten Mai und z5ften Julius. Es daͤmmert 
folglich zu Berlin vom ırten Mai bis zum 28ſten Ju⸗ 
lius die ganze Nacht hindurch. 78 0 

Zuſatz I. Nur von 48 Grade der Standbreite 
an, kann die Dämmerung ganze Nächte hindurch dau⸗ 
ren. Denn wenn man von 905, 482 abziehet fo bleis 
bet die Höhe des Gleichers 412, und wenn man von 
dieſer 18 abziehet, fo bleiben 232, und größer als 
233 Grad kann die Abweichung der Sonne nicht wer⸗ 
den; ohne aber, daß ſie groͤßer wuͤrde, koͤnnte hier 
keine beſtaͤndige Daͤmmerung ſtatt finden. 
; Zuſatz II. An der Graͤnze der gemaͤßigten und 
kalten Zone, unter dem Polarzirkel, iſt die Höhe des 
Gleichers 232; alſo daͤmmert es die ganze Naͤchte 
durch, fo lange die dieſſeitige Abweichung der ©: rue 
mehr beträgt als 232 — 18 = 55 Grad, d. h. ohn⸗ 
gefaͤhr vom zten April bis zum zten September. 

Zuſatz III. In den kalten Zonen daͤmmert es 
ebenfalls ſo lange die Sonne nicht 18 Grad unter den 
Horizont gehet. Die Standbreite oder Polhoͤhe iſt 
dort größer als 665 Grad, folglich die Höhe des Glei⸗ 
chers kleiner als 233 Grad. Alſo iſt für einen Ort 
der kalten Zone in der vorigen Figur HQ kleiner als 235 

A 4 Grad 


x 


/ 
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Grad. So lange HQ zwiſchen 18 und 232 Grad iſt, 
gilt die vorhergehende Regel, naͤmlich es werden von 
der Hoͤhe He des Gleichers 18° (= s, abgezogen) 
um die Standbreite Qs der Sonne zu erhalten; fo 
lange ſie diſſeits des Gleichers iſt, und mehr Stand⸗ 
breite als QS hat, daͤmmert es beſtaͤndig; und wenn 
man von der halben Dauer dieſer beſtaͤndigen Daͤmme⸗ 
rung die halbe Dauer des laͤngſten Tages abziehet, 
der bier mehr als 24 Stunden hat, fo kommt die 
Dauer der durchnaͤchtigenden Daͤmmerung, vor und 
nach dieſem ununterbrochenen Tage. 

Wenn II kleiner iſt als 18 Grad, und folglich 
die Polhoͤhe groͤßer als 7, ſo nehme man Hr 185, und 
ziehe davon HQ ab, fo bleibet die Qr, und es daͤm— 
mert die ganze Nacht, fo lange die Sonne entweder diſ⸗ 
ſeits des Gleichers iſt, oder jenſeits in einer Stand⸗ 
breite die kleiner iſt als C. 

Iſt die Höhe des Gleichers 185, oder die Pol—⸗ 
höhe. = 72ʃ, fo iſt HS oder Hr = HQ und es daͤm⸗ 
mert während der ganzen Mächte, fo lange die Son: 
ne in den. nördlichen. Zeichen iſt, d. h. vom ıgten 
März bis zum 21ten September. 

Fuſatz IV. Fuͤr den Pol fällt der Geſichtskreis 
mit dem Gleicher zuſammen, und die Sonne ſtehet 18 
Grad unter dem Geſichtskreiſe, wenn fie 18 Grad 
jenſeit des Gleichers ſtehet. Alſo daͤmmert es dort 
unanterbrochen, den langen 6 monatlichen Tag mit 
eingerechnet, vom 28ten Januar bis zum 13ten No⸗ 
vember, und die finſtere Nacht dauert nur 24 Monat. 

Fuſatz V. Man ſiehet alfo, daß die Bewoh⸗ 
ner der kalten Zone durch die lange Daͤmmerung fuͤr 
ihre langen Mächte einigermaaßen entſchaͤdiget find, 
auch haben ſie ſehr haͤufige Nordlichter, wovon bald 
die Rede ſein wird. 5 


§. 5. 
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13. Ain re 
Auf ga be. a 


Den Tag im Jahre finden, wo die Daͤm⸗ 
merungen an einem gegebenen Orte die kuͤrzeſte 
Dauer hatt ir: im 

Wenn man die Dauer der Daͤmmerung fuͤr einem 
gewiſſen Ort und fuͤr alle Tage im Jahre berechnet, ſo 
findet man, daß ſie zwar uͤberhaupt genommen im 
Sommer am groͤßten iſt; allein nicht eben in den kuͤr⸗ 
zeſten Tagen iſt ſie am kuͤrzeſten. Unſere Aufgabe iſt 

nicht leicht und hat die größten Mathematiker beſchaͤf⸗ 

tiger. Eine der bequemſten Aufloͤſungen iſt diejenige, 
welche Herrn Profeſſor Fuß in Petersburg zum Urhe⸗ 
ber hat, und in das Berliner aſtronomiſche Jahrbuch 
für 1787, Seite 233 bis 237, eingeruͤcket worden. 
Hier folget fie mit wenigen Veränderungen im 
Vortrage. 


2 
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Es fen 2 das Zenith, P der Nordpol, HR der 
Horizont, ab der 185 unter demſelben liegende Daͤm⸗ 
merungskreis, M die Sonne im Horizonte, ZM ihr 
Vertikalkreis, PM ihr Nuffteigungsfreis, Ndie Sonne 
im Daͤmmerungskreiſe, ZN ihr Vertikalkreis, PN ihr 
Aufſteigungskreis. Es koͤmmt darauf an, zu beſtimmen, 
bei welcher Abweichung der Sonne, der zwiſchen dem 
Horizont und dem Daͤmmerungskreis befindlichen Bo⸗ 

gen MN ihres jedesmaligen Parallels CD in Graden 
gerechnet, ein Minimum iſt. 
5 Es werde zu dem Ende die Abweichung der Sonne 
ſuͤdlich und = 9, der Winkel Z NM n und der Win⸗ 
kel MPN, das Maaß von MN, —= Egeſetzt. In 
den beyden Dreyecken ZPM und ZPN iſt, wenn die 
Polboͤhe & beißt, PZ = 90° — a, ZM = got, 
ZN = 90° + 186 ud PM = PN = go O. 
g Nun iſt, wenn der Halbmeſſer der Tafeln = ı 
geſetzet wird (ſelbſtl. Geom. Th. 2. S. 3 10) 
4 Coſ ZM — Coſ PZ. Cof PM 
+ Ir fin PZ. fin PM 
oder mit obigen Werthen 
’ — ſin 4. Cof (go® + ®) 
Cof c „fin (90° + O) 
(— fin @) .— Col (ge? — ) 
Co. fin (904 — 9) 


2 
u . = tanga .tang P..,.. A. 


Co a. Coſ Y 
Eben fo ift in dern Dreiecke ZPN 
Cof ZN — Coſ PZ. Coſ PN 


coſ (S r 
Coſ (go® + 18°) + fin . ſin G 
75 Cof *. Cof 9 


Coſ n = 
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fin & ſin O — ſin 132 


Cof & Cof * 
ſin 18 


Coſ a2 N Co 


Man nehme nun da s ein Minimum werden fol, 
O und n veraͤnderlich an, und differenzire die beiden 
Gleichungen A und B. 


d Coſ n = du fin 4 und 
d tang ® Aal os (ſelbſtl. Geom. Th. 2. S. 194) 
die differenzirte Gleichung A iſt alſo 

5 do tang & 


ut 


== tang a. tan? — 


Cof O 
Ferner ift BER 
d Coſ g Tn) = — dee , oder, da 
de, als Differential eines Minimi, aso iſt, 


d Col „ ＋ ) == dn ſin (C f U, und da 
bekanntlich 


d 5 72 3 — ä ſo iſt 


er — fin 18. 9 (e 18. coſ 
Coſſc 5 . Coſe Coſ 


(Cola. Coſ O d (— fin 187. Coſ o 
ar 1850. CAP. d (Cofe@.Cof@*) 
Bela Col:©4-; * 
49 . fin O. fin 186. Coſ a. Coſ ® 
209. ling. in. fin 18. Cofa. fa Colo. 
dot * 
d. ſin O. fin 185 
8 Cofa . Coſ S 
die differenziirte Gleichung B lautet demnach alſo 5 


7 
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| 20 .tanga 
An ſin E= — Cor 
do, ſin G. fin 185 
5 7. EZ Cof a. Coſ 
Man dividire dieſe Gleichung durch die obig 


do. tang 
dn inn 
nfin a Cola fo bat man 
f. P 
Ct, a a fin 18 „oder 
ſin u iin f 


e ſin - ſin O. ſin n. ſin 188. C. 
Aus den 3 Gleichungen A, B und C koͤnnte man nun 
die drey unbekannte Großen („ n und O beſtimmen. 
Dies wuͤrde aber zu verwickelten Rechnungen führen, 
Man gelangt kuͤrzer zum Zweck, wenn man eine Glei⸗ 
chung ſucht, worinn bloß die 1 8 der Sonne 
als unbekannte Groͤße vorkoͤmmt. 


Man leite aus den Mleihungen A und B Werthe 
für fin und fin (C 7) ber. 
lin n = (1 Coſn) =( Stange; tang O) 
f af > fina?, fin a. ſin S 
Cof a? ſin G 9? 
V (Cof&? Coſ O —fın 42. fin O2) 
Colz.C Co 
e eee ee u, 
Co. Cof 9 
2 V 11 — fin O2 — fin wa 
e 
fin CCIE 
fine’ fin O 2 ſin & fin O. ſin “as 


‚Cola Col 


— 
— 


v = 


— 
= 


\ 
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Y (Cof a Coſ C — fin d: ſin O 
a +2 fine fin®. fin 18°—fin — n rat 8.4 
Cofæ COD 
2 -fin ? —ſin . a ſin af fin @-finıg?- fin 21850 
1 f. Coſ o 
dieſe Werthe ſubſtituire man in der Gleichung C, ſo 
bat man | 
fin & / (1-fina2-fin@®-+afina.fin O. ſin ene 
D ſin & (1 — fin G — fin ) — fin O. in 18 Y 
(1 — fin — fin) 
= (fin * — fin O fin 187 / (1 — fin — ſin a2) 
Setzt man, um dieſe Gleichung leichter uͤberſehen zu 
koͤnnen, fin ids Da, r ſo er⸗ 
haͤlt ſie dieſe Seſtalt' 8 
by (ra? — be - 4. aaby) (b Ay 
(iB 32) 
Man erhebe beide Hälften dieſer Gleichung zum Qua⸗ 
drat, und ordne die Glieder nach dem Buchſtaben y, 
ſo bat man folgende Gleichung vom vierten Grade: 
ay! — abys (ab? -a) y? ＋2by — ab? O. 
Dieſe Gleichung hat offenbar die „Wurzeln ＋ und 
— 1. Man dividire alſo durch * — 1, ſo bekommt 
man die Gleichung 
ay? — aby + br. 5 
deren er find 
br 5 a? ) „uva 


7 


Man hat alſo folgende vier Aufföfüngen keine biquas 


dratiſchen Gleichung Ä 
y=-+ ı,y=—n y-= BT ei 


b(r— — 
Se ee 1 VE Ge 
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ſin OS 1 
ſin G - 1 
fin a (f- Vi) 
fu = lin 18 
fin a (1 ＋L Coſ 180) 
in fin 185 
fine (r —y (1—fin 188) 
ae fin 185 8 
N fin a (1 —Coſ 187 
2 fin 187 * 


die rein Aufloͤſung kann man ſehr einfach durch 
: und die vierte durch fin a. tang 9b ausdrücken. 


. 9 


Denn 
Coſ ⁊ x 2 Coſa⸗ r ſelbſtl. Geom. Th. 2. S. 213) 
folglich 1＋ Coſa x 2 Coſxꝰ, und da 
fin 2x 2 ſin x. Coſ x (ebendaſ. S. 212.) 


folglich 2 Colx — 1 boi 
e 24 ſin ax 
Ä fin x 2 tang x 

1 I ＋ Coſ ax 

tang x 8 


1 ı + Cofix 
ee „daher 


N 


1 ＋ Coſ a2 X 


und „oder 


tang zx in x 
fin 4 (1 + Cof Col 189 fin & 
Re gr 

/ Auf 
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Auf eine ganz aͤhnliche Art laͤßt ſich die Verwandlung 
fin & (1 — Cof 185) 


— in 
fin 185 


der vierten Aufloͤſung 
fin c. tang 9° rechtfertigen. 


Die beiden erſten Aufloͤſungen 
fi N N 
koͤnnen nicht ftatt finden. Denn da O nie 23% 28’ 
uͤberſteigen kann, ſo kann an nie + 1 werden. Die 
an . 


dritte Aufloͤſung fin H = Fer iſt unmöglich, 


wenn nicht fin e <tang 9“, alſo à kleiner als 98 7° 
iſt. Ja es muß, da O nicht größer als 23° 28’ ſeyn 
kann, « < 3° 27’ ſeyn, wie man finder, wenn man 
fin 235 28“ mit tang 9° multiplieirt, fo dvß dieſe 
Aufloͤſung nur für Oerter von ſehr geringen Breiten 
ſtatt findet. 


Die vierte Auflöfung fin O = ſin a. tang gs end⸗ 
lich iſt überall brauchbar, indem, wenn ſelbſt eꝛ got 
wäre, O nur 95 7’ werden würde, wie man aus den 
trigonometriſchen Tafeln erſehen kann. Wir haben 
alſo nunmehr eine bequeme Formel zur Berechnung 
der Epochen der kleinſten Dämmerung, Iſt a 52532 
ſo iſt O 3“. Die Daͤmmerung iſt alſo zu Ber⸗ 
lin am kuͤrzeſten, wann die Sonne 7? 13! ſuͤdliche Abs 
weichung hat, d. h. den ıten Maͤrz und Iten October. 
Da die Sonne eine jede Abweichung jährlich ‘=, mal 
hat, fo muß die kuͤrzeſte Dämmerung jaͤhrlich a mal 
ſtatt finden. Unter einer noͤrdlichen Breite ereignet ſie 
ſich bei einer füdlichen, unter einer ſuͤdlichen bei einer 
nordlichen Abweichung der Sonne. | 


Was 
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Was die Dauer der kuͤrzeſten Daͤmmerung be⸗ 
trifft, ſo brauchet man nur aus der Gleichung A und B 
die Winkel n und 8 = u beſtimmen, da ihre Differenz 
Lin Zeit verwandelt, die verlangte Dämmerung giebt; 
oder, nachdem der Zeitpunkt der kuͤrzeſten Daͤmmerung 
gefunden worden, verfährt man nach $.3. In Ber⸗ 
lin findet man die kleinſte Daͤmmerung = 1 Stunde 
59 Minuten. k 


$ 6. 


Die bisher betrachtete Daͤmmerung iſt nicht die 
einzige Helligkeit die wir im Dunſtkreiſe oder über dem⸗ 
ſelben bemerken. Er wird auch durch Nordlichte er⸗ 
hellet, hauptſaͤchlich im Winter und in den nördlichen 
Gegenden, wo ſie dem Menſchen, während der lanz 
gen Winternaͤchte eine Art von Entſchaͤdigung ger 
waͤhren. Die meiſten Nordlichte ſtralen aus einer 
dunkelen Wolke, die am Horizonte ſtehet, und zwar 
am oͤfteſten, jedoch nicht immer, in der noͤrdlichen 
Gegend des Himmels. Dieſe Wolke wirft roͤthliche 
und weißliche Stralen nach allen Seiten, am meiſten 
aber nach dem Zenith hin; es ſiehet aus als wenn die 
Wolke mit angezuͤndetem Weingeiſt angefüllet wäre, 
und daher ſolche Flammen von ſich gaͤbe. Die Hellig⸗ 
keit iſt manchmal groß genug, um zu verurſachen, daß 
die irdiſchen Koͤrper Schatten werfen. Jedoch iſt dieſe 
Erſcheinung nicht allemal ganz einerlei. Manchmal 
fehlet die dunkele Wolke; manchmal iſt ſie da, und 
nur mit einem Lichtſaume umgeben; in Petersburg 
babe ich einmal bei Racht den ganzen Himmel mit einem 
zitternden wellenfoͤrmigen und roͤthlichem Lichte bedecket 
geſehen; und zwar ohne Wolke noch eigentliche Stra: 
len. Nach dem Ende des Nordlichts pfleget mmer 
noch etwas Helligkeit davon im Dunſtkreiſe uͤbrig zu 
bleiben. Den 17ten Februar 1795 W 

ier 
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hier in Berlin ein merkwuͤrdiges Phänomen dieſer Art. 
Ich wurde Morgens um 13 Uhr durch ungeſtuͤmet 
Wetter aufgewecket; es regnete und war ſehr windig, 
der Wind kam ohngefaͤhr von Oſt⸗Nord Oſten. Kurz 
vorher mußte es geſchneiet haben; denn die Straßen 
und Daͤcher waren noch ganz weiß. Ich ſchlief wieder 
ein, erwachte abermals um 44 Uhr, und ſahe bei 
ſtillem Wetter in Oft: Nord: Often das Ende eines ger 
wohnlichen Nordlichtes, deſſen weißliche Stralen noch 
das Zenith fat erreicheten. Ohngefaͤhr um 4 Uhr 25 
Minuten hoͤrte das Stralen auf, und es entſtanden 
weißliche und ſchwach ſchimmernde Lichtwolken, welche 
bald verſchwanden, bald wieder entſtanden, ohne vom 
Winde getrieben zu werden, und überhaupt ohne ſich 
von einem Orte zum andern zu bewegen. Jezt fingen 
die Sterne an zu erſcheinen, die bis dahin verborgen 
geweſen waren; denn jedesmal, wenn eine ſolche helle 
Wolke verſchwand, war an ihrer Stelle eine betraͤcht⸗ 
liche Oefnung, durch welche ich manchmal ein ganzes 
Sternbild ſehen konnte. Dieſes Phoͤnomen, welches 
in Oſt⸗Nord⸗Oſten angefangen hatte, erſtreckte ſich 
bei wenigem bis nach Norden, und ich ſahe nach und 
nach die Leier, den Schwan, Kaſſiopea, Zefeus, 
(Cepheus) einen Theil der Andromede und des Perſeus, 
wie auch einen Theil des Fuhrmanns, mit der Ziege. 
Jedoch wenn eines von dieſen Sternbildern ſich gezeiget 
batte, fo blieb es nicht in eins fort ſichtbar, ſondern 
es erſchien und verſchwand wechſelsweiſe, in Zeitraͤu⸗ 
men, die ich bald zu einer Minute, bald zu zweien oder 
mehreren ſchaͤtzete. Während einer Ericheinung der 
Kaſſiopea, entſtand vor dieſem Sternbilde ein ſehr 
heller Sternſchuß (Sternputze). Die Zeiten der Sicht 
barkeit wurden bei wenigem immer länger, und die 
durchſichtigen Stellen des Himmels immer groͤßer. 
um 43 Uhr war derjenige Theil des Himmels, den “ 
x an 
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aus meinen gegen Oft: Nord ⸗Oſt gelegenen Fenſtern 
ſehen konnte, ganz rein, und die Sterne blitzten. Dann 
aber kam es mir vor, als ſaͤhe ich ſchon den Anfang 
der Morgendaͤmmerung, obgleich dieſelbe nach den 
Ephemeriden erſt um s Uhr 4 Minuten entſtehen ſollte; 
es konnte dieſe Helligkeit vielleicht ein Ueberreſt vom 
Nordlichte ſein, jedoch mochte auch wohl die nun ein⸗ 
getretene große Durchſichtigkeit der Luft, den Anfang 
der Daͤmmerung etwas beſchleuniget haben. Waͤh⸗ 
rend des Regens und Windes ſtand das Barometer auf 
28 Zoll 2 Linien, Pariſer Maaß; waͤhrend des Nord⸗ 
lichtes war es bis 28 Zoll 23 Linien geſtiegen, und nach⸗ 
ber kurz vor Sonnen Aufgang ſtand es auf 28 Zoll 
3 Linien. Das Thermometer hatte ich nicht Gelegen⸗ 
heit zu beobachten; jedoch weiß ich ſoviel, daß die Kaͤlte 
ſeit meinem erſten Erwachen bis zum Sonnen⸗Aufgang 
immer zunahm, und daß das Thermometer zuletzt eis 
nige Grade unter dem Gefrierpunkte ſtand. Dieſe Er: 
ſcheinung habe ich deswegen etwas umſtaͤndlich beſchrie⸗ 
ben, weil fie mir in der That bei der Theorie der Nord⸗ 


lichte wichtig zu ſein ſcheinet. 


Sonſt wird ein jeder, der den Himmel beobach⸗ 
tet oft genug Lichtſaͤume an den Wolken, helle Streifen, 
und andere dergleichen Phaͤnomene bemerken, die mit 
den Nordlichten etwas aͤhnliches haben. 


Der Pater Hell hat die Nordlichte zu Wardhus 
- fleißig beobachtet, und bemerket, daß fie dort oft die 
Geſtalt eines flachen Regenbogens, jedoch ohne Farben 
und bloß mit weißem Lichte haben. Siebe den zweiten 
Band der Beiträge zur praktiſchen Aſtronomie ic. 
aus den aſtronomiſchen Ephemeriden des Herrn 


Abbs Maximilian Sell. 


Im 


st 4 ac $. 7 * 
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. 8. 7. 5 
Die Meinungen der Gelehrten find über die Ur⸗ 
ſache des Nordlichtes ſehr getheilet. Mairan ſuchte 
es dadurch zu erklaͤren, daß er annahm, die Atmoſphaͤre 
der Sonne erſtrecke ſich bis zur Erde, vermiſche ſich 
manchmal mit unſerem Dunſtkreiſe, und es entſtehe 
daraus eine gewiſſe leuchtende Gaͤhrung. Andere hal⸗ 
ten die Nordlichte für eine elektriſche Erſcheinung, eine 
Art eines unreifen Gewitters. Andere fuͤr ein Licht 
von phoſphoriſcher Art. Andere ſehen darinn die aus 
den magnetiſchen Polen der Erde ſtroͤmende magnetiſche 
Materie. Andere halten fie für ſchwefelige und ſalpe⸗ 
ige Dünfte, die ſich durch Reibung oder fonftigellts 
ſachen in der Luft entzuͤnden. Andere meinen, ſie laßen 
ſich hintaͤnglich erklaͤren, wenn man annimt, fie ſeien 
der von der Luft und den Wolken zuruͤckgeworfene Wie⸗ 
derſchein der brennenden islaͤndiſchen Vulkane, oder 
der Widerſchein vom Eiſe der groͤnlaͤndiſchen Kuͤſten. 
Andere glauben es ſei bloß eine optiſche Erſcheinung, 
welche ohngefaͤhr wie die Daͤmmerung, von gewiſſen 
atmoſphaͤriſchen Duͤnſten herruͤhret, die ſehr hoch ſchwe⸗ 
ben, und folglich noch erleuchtet werden koͤnnen, wann 
die Sonne ſchon tief unter dem Horizonte iſt. Der 
Pater Hell glaubet mit dem gemeinen Laplaͤnder, die 
Materie des Nordlichtes beſtehe eigentlich aus Schnee, 
oder vielmehr aus den feinen Eistheilchen, woraus ſich 
nachher der Schnee bildet; dieſe werden vondem Winde 
beweget, und zugleich durch mancherlei Refrakzionen 
und Reflexionen, von der Sonne die ſich unter dem 
Horizonte befindet, erleuchtet; wann die Sonne nicht 
binreicht, gebraucht der Pater Hell auch das Mondlicht 
zur Erklärung der beim Nordlichte ſich ereignenden Er⸗ 
ſcheinungen. Be - 


8 2 Zu⸗ 
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Zufolge meiner oben angeführten Beobachtung 
und vieler die ich in Buͤchern gefunden habe, ſcheinet 
mir zu erhellen, daß bei einem Nordlichte in der That 
gewiſſe koͤrperliche Theilchen im Dunſtkreiſe vorhanden 
ſind, welche den eigentlichen Stoff des Phaͤnomens 
abgeben; daß es Eistheilchen ſein ſollten, kann ich 
kaum glauben, weil ſie bei meiner Beobachtung wech⸗ 
ſelsweiſe durchſichtig und undurchſichtig wurden; ſie 
muͤſſen alſo eher waͤſſeriger Art ſein, und ſich bald mit 
der Luft innig verbinden, bald ſich wieder von derſel⸗ 
ben abſondern; oder ſie muͤſſen ſo beſchaffen ſein, daß 
fie bald in Geſtalt waͤſſeriger wenig durchſichtiger Dünfte, 
bald in Geſtalt der hellen Luft erſcheinen, welches ſich 
zufolge der neuen Chemie ganz wohl gedenken laͤßt. 
Da nun dieſe Duͤnſte leuchtend werden, fo it zu vers 
muthen, daß ſich zugleich mit ihnen in der Atmoſphaͤre 
viel elektriſche Materie befindet, welche ſie durchdrin⸗ 
get, und zwar mit der ihr eigenthuͤmlichen Geſchwin⸗ 
digkeit; daher die ſchnellen Stralen. Daß die Dünfte 
beim Nordlichte bloß von der Sonne oder vom Monde 
auf eine mittelbare Art erleuchtet ſein ſollten, iſt gar 
nicht wahrſcheinlich, indem der bloße Anblick eines 
Nordlichtes von keiner ruhigen Erleuchtung, ſondern 
vielmehr von der blitzſchnellen Wirkung elektriſcher 
Stralen zeuget. Dieſes wird durch die Beobachtung 
der Magnetnadel beſtaͤtiget, welche beim Nordlichte 
ihre Abweichung ein wenig zu veraͤndern pfleget, wie 
ſie es auch bei andern elektriſchen Erſcheinungen thut. 

§. 8. 

Auſſer der gewöhnlichen Dämmerung und dem 
Mordlichte, giebt es noch eine Erſcheinung, die 
etwas aͤhnliches mit beiden hat, naͤmlich das Thier⸗ 
kreislicht (Zodiakal⸗Licht). Man bemerket oft, kurz 
vor und nach dem Anfange der Morgendaͤmmerung, 

oder 


V. d. Dimmer, d. Nordl., d. Thierkreisl. ꝛc. 21 


oder dem Ende der Abenddaͤmmerung, in der Gegend 
wo die Sonne auf: oder untergebet, über dem Hori⸗ 
zonte einen zugefpigten Lichtſtreif ABC, der an Hellig⸗ 


B 
NER 
KURS 
We. 
NR, \ 
N 
* * 
I 
\S% 
NK *. 
X 
* * 
N * x 
* \ U 
* 1 
XN 
N 
AV 


N D 
keit und Farbe der Milchſtraße nicht unähnlidy, obs 
gleich etwas blaſſer iſt. Dieſe Geſtalt iſt die gewoͤhn⸗ 
lichſte, obgleich fie manchmal durch die Duͤuſte der 
Atmoſphaͤre etwas abgeftumpft oder auch gekruͤmmet 
wird. Die Axe BD dieſer Figur hat allemal eine Rich⸗ 
tung, die nicht viel vom Sonnenkreiſe (der Ekliptik) 
abweichet. Dieſe Erſcheinung iſt ſich uͤbrigens nicht 
allemal gleich. Der Winkel den die Spitze bei B ma: 
chet iſt zwiſchen ro und 26 Graden. Die Laͤnge SB, 
von der unter dem Horizonte befindlichen Sonne an ges 
rechnet, iſt zwiſchen 45 und 120 Grad. Einige behaup⸗ 
ten, in der heißen Zone betrage dieſe Länge allemal volle 
120 Grad, wovon man jedoch keine Gewißheit hat 
Die Breite AC am Horizonte betraͤgt 18 bis 30 Grad. 
Das Thierkreislicht iſt am * zu bemerken, wenn 


3 die 
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die Ekliptik vor Aufgang oder nach Untergang der Sonne 
einen großen Winkel mit dem Horizonte machet, wel: 
ches gegen Fruͤhlings Anfang des Abends und gegen 
„Herbſtes Anfang des Morgens geſchiehet. Oft ſuchet 
man dieſe Erſcheinung ganz umſonſt am Himmel. 


S. 9. 

Vom Zodiakallichte hat man nur eine Erklaͤrung, 
die allgemein angenommen wird; naͤmlich man hält 
dafuͤr, daß es nichts anders als ein Theil der Sonnen⸗ 
Atmoſphaͤre ſey. Man glaube, die Sonne habe 
eine ſehr große linſenfoͤrmige Atmoſphaͤre: dieſe Ger 
ſtalt kann ſie daher bekommen haben, weil die Sonne 
ſich (wie wir in der Folge erſehen werden) um ihre 
eigene Axe drehet, da dann die Theile, die ihrem Ae⸗ 
quator am nächſten liegen mehr Schwungkraft bekom⸗ 
men, und ſich mehr als die übrigen vom Mittelpunkte 
entfernen. Der Aequator der Sonne (wie ebenfalls 
weiter unten gezeiget werden ſoll) iſt nur um einige 
Grade gegen die Ekliptik geneiget, alſo iſt der größte 
Durchſchnitt der Sonnenatmoſphaͤre nicht ſehr gegen 
die Ekliptik geneiget, und da die Erde in der Cbene der 
Ckliptik gehet, fo ſehen wir ohngefaͤhr das Profil der 
Linſe: daß ſie aber oft nur klein, oft gar nicht geſehen 
wird, ruͤhret zum Theil von der unvollkommenen Durch⸗ 
ſichtigkeit unſerer Atmoſphaͤre ber, zum Theil von der 
zu hellen Morgen- oder Abenddaͤmmerung, zum Theil 
von der fchiefen Lage der Ekliptik gegen den Horizont, 


welche verurſachet, daß das Zodiakallicht in den Duͤn⸗ 


ſten des Horizonts verſtecket bleibet, und ſich nicht u 
boch uͤber den Horizont erhebet. 


Der Umſtaͤnd, daß das Zodiakallicht immer on: 
gefähr die Richtung des Sonnenkreiſes (Ekliptik) hat, 
giebt dieſer e einen vun Grad der Wahr⸗ 


ſchein⸗ 
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ſcheinlichkeit; nur die erſtaunende Veraͤnderung in der 
Größe dieſer Erſcheinung, und die öftere Unſichtbarkeit 
derſelben, wenn doch ſonſt die Umſtaͤnde guͤnſtig zu 
fein ſcheinen, erregen bier Zweifel, die nicht unerheb⸗ 
lich ſind, und nicht ganz durch die ae 
gehoben werden. Mairan, ein Frankreicher, hat am 
erſten die Sonnen : Atmoſphaͤre zur Erklärung des Zo⸗ 
diakallichtes eingefuͤhret, er hat, obgleich mit weniger 
rem Gluͤcke verſuchet, die Nordlichte ebenfalls aus 
derſelbigen Urſache herzuleiten (Siehe $. 7.) 


g. 10. A 


Da wir von allerlei Erſcheinungen ſprechen, die 
ſich auf Licht und Sonne beziehen, fo koͤnnen wir eine 
nicht uͤbergehen, die taͤglich vorkommt, und eben nicht 
leicht zu erklären iſt. Es iſt dieſe, daß Sonne und 
Mond, wann ſie nahe am Horizonte ſind, nicht rund, 
ſondern elliptiſch erſcheinen, und daß ſie daſelbſt viel 
größer ausſehen, als wann fie höher am Himmel ſtehen. 


Die elliptiſche Geſtalt erklaͤret man durch die vers 
ſchiedene Stralenbrechung in verfchiedenen Hoͤhen; fie 
iſt deſto betraͤchtlicher, je naͤher man dem Horizonte 
kommt; da nun der untere Rand der Sonne oder des 
Mondes dem Horizonte naͤher iſt als der obere, ſo wird 
jener mehr als dieſer durch die Stralenbrechung in die 
Höhe gebracht, und eben dadurch wird der lothrechte 
Durchmeſſer dem Scheine nach verfürzen, Die ber 
traͤchtliche Größe der Sonne und des Mondes am Hos 
rizonte, ſcheinet wohl nur ein Spiel der Einbildungs⸗ 
kraft zu ſein; dieſe Himmelskoͤrper erſcheinen natuͤrli⸗ 
cher Weiſe weniger bell am Horizonte, weil ihr Licht 
durch einen groͤßeren Theil des Dunſtkreiſes zu uns 
kommt, als wann ſie höher ſtehen. Da nun eine ges 
ringere Helligkeit eines Gegenſtandes eine groͤßere Ent⸗ 

B 4 ſer⸗ 
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fernung vorauszuſetzen pfleget, ſo kommt es uns vor 
als wenn Sonne und Mond entfernter waͤren; und da 
ihre Bilder dennoch von gewoͤhnlicher Groͤße im Auge 
ſind, ſo koͤnnen wir uns nicht enthalten zu folgern, daß 
die Koͤrper ſelbſt groͤßer geworden ſind, eben darum, 
daß ſie nicht kleiner ſcheinen. Aus einer ganz aͤhnli⸗ 
chen Urſache ſcheinen bey Nachtzeit, wenn man reiſet, 
die Baͤume, Haͤuſer und andere Gegenſtaͤnde entfernt 
und groß zu ſein. Ferner iſt es keine andere Urſache 
als dieſe, welche machet, daß uns der Himmel 
wie ein niedergedruͤcktes Gewoͤlbe erſcheinet; am Ho⸗ 
rizonte iſt die Luft nicht fo hell als gegen das Zenith, 
darum ſcheinen uns die Halbmeſſer der eingebildeten 
Himmelskugel am Horizonte länger zu fein als hoͤher 
bl welches dem Himmel eine abgeplettete Geſtalt 
giebet. 


XXI. 


XXI Hauptftüd. 


Von der Beſchaffenheit der Himmels: 
koͤrper. | 


$ 1. 


Wi nehmen uns vor, in dieſem Hauptſtuͤcke, ſo viel 
als ſich thun laͤßt und in einer ſo großen Entfernung 
moͤglich iſt, die Natur und den wirklichen Zuſtand 
der Himmelskoͤrper zu erforſchen oder vielmehr zu er⸗ 
rathen. Wir machen mit der Sonne den Anfang. 
Wenn man ſie kennen lernen will, ſo muß man ſie 
durch gute Fernroͤhre betrachten. Zu dieſem Ende 
hat man Fernroͤhre, welche außer den gewöhnlichen 
Glaslinſen noch dunkle haben, die man an deren Stelle 
einſetzen kann, oder ſie ſind mit einer dunklen Glas⸗ 
ſcheibe begleitet, die ſich entweder auf die Seite des 
Auges oder auf die Seite der Sonne vorſchieben läßt. 
In Ermangelung ſolcher kuͤnſtlichen Vorrichtungen 
kann man ſich begnügen eine gewöhnliche Glas ſcheibe 

B 5 auf 
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auf der einen Seite ſtark vom Rauche einer Lampe oder 
eines Kienſtuͤckes anlaufen zu laſſen. Man kann allen⸗ 
falls noch ein Stuͤck Papier mit einer aͤußerſt kleinen 
Oefnung dagegen kleben, um die Sonnenſtralen noch 
mehr abzuhalten. Oder man leget ein ſolches Papier 
zwiſchen zwei Glasſcheiben, wovon die eine angelaufen 
iſt, die aber nicht. Eine ſolche einfache oder doppelte 
Scheibe mit oder ohne Papier befeſtiget man ſo gut 
es ſich thun laͤßt an eines der beiden Enden des Fern⸗ 
rohrs, wodurch die Augen hinlaͤnglich geſichert werden. 
. 
Wenn man auf dieſe Art die Sonne betrachtet, ſo 
ſiehet man ſolche als eine runde helle Fläche, die oft etwas 
uneben und runzelig erſcheinet, oft hier und da mit 
ſchwarzbraunen oder ſchwarzgrauen lecken (wie in 
folgender Figur) beſetzet iſt, auch oft einige außeror⸗ 


1 a f ü 
deutlich leuchtende Stellen hat, welche man Sackeln 
zu nennen pfleget. Die Flecken und Fackeln ſind niche 
innnerwaͤhrend, ſondern entſtehen und verſchwinden. 
Wenn die Flecken viele Tage nach einander dauern, fü 
bewegen ſie ſich, von der Erde betrachtet, von Morgen 
rg gegen 
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gegen Abend und beſchreiben halbe Ellipſen, die in⸗ 
deſſen wenig Kruͤmmung haben und der geraden Linie 
ziemlich Nahe kommen; ſie verſtecken ſich nachher und 
kemmen nach einiger Zeit wieder am andern Sonnen- 
rande zum Vorſchein; ihre ſcheinbare Umlaufszeit be⸗ 
tragt ohngefaͤhr 272 Tag. I SEHEN eie 

Indeſſen dauren fie ſelten während einer ganzen 
Umlaufszeit, ſondern kaum während einer halben. 
Merkwuͤrdig iſt es, daß öfters an denſelbigen Stellen 
der Sonne, wo einßleck geweſen iſt, wieder einer zum Vor⸗ 
ſchein kommt, namlich an derjenigen Stelle, wo ſich 
der ältere Fleck befinden müßte, wenn er nicht verz 
ſchwunden wäre, ſondern feinen Lauf fortgeſetzet haͤtte. 


$. 3. 0 10 
Außer dieſen Flecken und Fakkeln der Sonne, und 
der Eigenſchaft des Leuchtens und Erwaͤrmens, ha⸗ 
ben wir nichts Gegebenes, woraus ihre wirkliche Der 
ſchaffenheit gefolgert werden koͤnne. Wir ſind alſo ge⸗ 
noͤthiget Hypotheſen zu machen, wodurch ſich dieſes 
Wenige, was wir kennen, erklären laſſe. N 
In uralten Zeiten mag man wohl die Sonne für weis 
ter nichts, als eine leichte in der obern Luft ſchwebende 
Flamme angeſehen haben. Denn uͤberhaupt war man 
der Meinung, daß die Himmelskörper bei der Entſte⸗ 
hung der Welt eben deswegen in die Höhe geſtiegen wäs 
ren, weil ſie von der leichten Natur des Feuers waͤ _ 
ren, welches aufwaͤrts zu gehen pfleget. Thales 
gab ſchon der Sonne mehr Dichtigkeit, indem er ſie 
für einen Klumpen brennender Materie hielt. Andere 
haben fie für einem Klumpen geſehmolzener und gluͤ⸗ 
hender Materie angeſehen. Herr Bode und Herr 
Herſchel glauben, fie ſei ein feſter und an ſich dunke⸗ 
ler Koͤrper, wie die Erde und die Planeten, jedoch 
mit einer leuchtenden Atmoſphaͤre. 8 
ie 
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Die Alten, welche die Sonne für ein bloßes 
leichtes Feuer hielten, wuſten noch nichts von ihren 
Flecken, und brauchten alſo keine Urſache davon auf: 
zuſuchen. Sie hielten die große Tagesleuchte fuͤr ein 
vollkommen reines und unbeflecktes Licht. Dieje⸗ 
nigen, welche die Sonne als brennende Materie be⸗ 
trachten, koͤnnen die Flecken fuͤr nichts anders, als 
Rauch oder Ausduͤnſtung halten. Wer es wahr: 
ſcheinlich findet, daß die Sonne ſich in einem fluͤßigen 
und geſchmolzenen Zuſtande befindet, muß die Flecken 
fuͤr Schlacken oder Unreinigkeiten halten, die auf ih⸗ 
rer Oberfläche ſchwimmen, oder für feſte Maſſen, die 
bald untertauchet find, bald ſich auf der Oberfläche bes 
finden. Endlich wer die Sonne für einen feſten und 
dunkeln Körper anſiehet, muß ihr eine glaͤnzende At⸗ 
moſphaͤre geben und annehmen, daß dieſe ſich manch⸗ 
mal an gewiſſen Stellen oͤffnet oder ſehr verduͤnnet, 
ſo daß ſich der dunkele Sonnenkoͤrper ſehen laͤßt. Die 
Stellen, wo die Flecken öfters wieder zu erſcheinen 
pflegen, muͤſſen hohe Berge ſeyn, die am leichteſten 
von Lichtmaterie entbloͤßet werden koͤnnen. Dieſe letz⸗ 
tere Meinung erhaͤlt dadurch einen gewiſſen Grad der 
Wahrſcheinlichkeit, weil die Sonnenflecken dem Herrn 
Herſchel immer als Vertiefungen vorgekommen find, 
Indeſſen, ſo ſinnreich auch dieſe Hypotheſe iſt, ſo 
deucht mir, ſie habe doch auch ihre Schwierigkeiten. 
Da die Sonnenatmoſphaͤre ſo glaͤnzend iſt, daß ſie ſo⸗ 
gar den Planeten ein feuriges Anſehen giebt, wie 
koͤnnte fie den Sonnenförper fo wenig erleuchten, daß 
er an den durchſchimmerten Stellen faſt ſchwarz aus: 
ſaͤhe. Ferner wenn die Sonnenatmoſphaͤre ſo groß 
iſt, daß fie faſt oder ganz bis an die Erde reichet, wer 
ches man aus dem Zodiakal-Lichte ſchließet, wie kann 
in derſelben eine Oefnung entſtehen die nicht ſogleich 
durch die von allen Seiten zuſtroͤmende helle Materie 

ange⸗ 
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angefuͤllet wuͤrde? Ferner, die glänzende Sonnenat⸗ 
mofphäre, wenn eine vorhanden ift, verdünnet ſich 
doch aller Wahrſcheinlichkeit nach bei wenigem, fo wie 
fie ſich vom Körper entfernet, und es iſt daher ſchwer 
zu glauben, daß ſie in der Ferne eine ziemlich ſcharf 
begraͤnzte Kugel vorſtellen koͤnnte; die Sonne ſollte 
vielmehr, wie in einem hellen Dunſte eingehuͤllet ers 
ſcheinen. Das hohle Anſehen der Flecken entſcheidet 
nichts, weil wohl ſonſt dunkele Stellen an einem Koͤr⸗ 
per für Vertiefungen angeſehen werden. Wegen der 
angeführten Schwierigkeiten, ſollte man faſt eher mit 
andern Gelehrten vermuthen, daß die leuchtende Ma⸗ 
terie keine bloße Atmoſphaͤre iſt, ſondern eine ziemliche 
Dichtigkeit hat, und die Sonne ohngefaͤhr ſo umgiebt, 
wie das Waſſer die Erde, daß ſie durch ihre Beweg⸗ 
barkeit manchmal gewiſſe Stellen des Sonnenkoͤrpers 
bloß laͤßt, und daß dieſe als Flecken erſcheinen. Da 
aber auch dieſe Hypotheke ihre Schwierigkeiten hat, 
ſo mag ich lieber bei dem bleiben, was der bloße An⸗ 
blick anzuzeigen ſcheinet. Naͤmlich ich halte die Son⸗ 
ne für einen feſten Körper, deſſen Oberfläche leuchtend 
iſt, vermuthe aber, daß gewiſſe Stellen derſelben 
aus unbekannten Urſachen die Kraft zu leuchten auf 
einige Zeit verlieren, oder ſo zu ſagen erloͤſchen, und 
daß dieſe uns in Geſtalt der Flecken erſcheinen. Viel⸗ 
leicht ſind es Vertiefungen, wo ſich manchmal eine 
Fluͤſſigkeit ſammlet die das Licht nicht durch laͤßt. In 
dieſem Falle ließe ſich der etwas helle Rand den die 
Flecken alle haben, leicht erklaͤren; naͤmlich am Rande 
iſt die Fluͤßigkeit weniger tief und fie laͤßt daher etwas 
Licht durch. 5 
§. 4. 5 ; 

Die Fackeln der Sonne machen nicht fo viel 

Schwierigkeit als die Flecken; denn was es auch ſeyn 
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mag, das an der Sonne leuchtend iſt, entweder ihre 

Oberflache ſelbſt, oder eine fluͤßige Materie, die fie 
wie Waſſer umgiebet, oder eine Atmoſphaͤre, ſo laͤßt 
ſich leicht denken, daß an einigen Stellen, vorzüglich 
viel glaͤnzende Materie angehaͤufet ſein kann, oder 
daß einige Theile des Sonnenkoͤrpers von Natur 
einen ſtaͤrkern Glanz von ſich werfen koͤnnen als andre. 
Die Runzeln die Herr Serſchel an der Oberflaͤche 
der Sonne bemerket hat, ſcheinen mir einen feſten 
Koͤrper anzudeuten, deſſen Oberflaͤche uneben iſt. 


5 5. 5. 

Die Sonne verbreitet zugleich Licht und Waͤrme 
um uns ber, deswegen hat man von jeher geglaubet, 
daß ſie nicht nur leuchtend, ſondern auch heiß iſt. In⸗ 
deſſen iſt dieſer Schluß etwas uͤbereilet. Licht und 
Waͤrme ſind nicht nothwendig mit einander verbunden. 
Vielleicht iſt die Sonne bloß leuchtend ohne Waͤrme, 
wenigſtens ohne außerordentliche Hitze, und vielleicht 
entſtehet die Wärme die wir empfinden, wenn jie 
ſcheinet, nur dadurch, daß ihr Licht den in der Naͤhe 
der Erde befindlichen Waͤrmeſtoff thaͤtig machet. Dieſe 
Meinung hat den Umſtand fuͤr ſich, daß es auf hohen 
Bergen immer kalt iſt, ſo gar im heiſſeſten Sommer; 
daher ſcheinet es, daß die Sonnenſtralen nicht unter 
allen Umſtaͤnden Waͤrme verurſachen, ſondern nur 
wann ſie nicht weit von der Erdflaͤche ihre Wirkung 
mit derjenigen einer gewiſſen andern Materie vereini⸗ 
gen. Daß die Sonne, wie ein großer Ofen, ſeine 
Waͤrme bis zur Erde und zu den uͤbrigen Planeten 
verbreiten ſollte, iſt wohl kaum zu vermuthen. Wo⸗ 
mit ſollte bieſer Ofen geheitzet ſein, wodurch ſollte 

ſein Feuer unterhalten werden? 
Es waͤre der Mühe werth mit Brennſpiegeln oder 
Brennglaͤſern Verſuche auf hohen Bergen zu machen 
um 
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um zu erfahren, ob dort die Sonnenſtralen dieſelbige 
brennende Eigenſchaft haben, wie hier unten, und 
ob die Kälte die der Menſch in der Höhe empfindet von 
der angeführten Urſache, oder von Nebenumſtaͤnden 
berruͤhre. Mir iſt nicht bekannt, daß ſolche Verſuche 
gemacht worden ſeien. 


§. 6. 


So lange man noch keine weitere Thatſachen hat, 

kann man alſo annehmen, daß die Hitze, die wir im 

Sommer empfinden, nicht von der Sonne ausſtromet. 

Aber wie gehet es mit dem Lichte? fließt denn dieſes 

aus der Sonne oder nicht? auch hierüber find die Meis 

nung getheilet. Einige halten dafur, das Licht bes 
ſtehe aus lauter erſtaunend kleinen Koͤrperchen, die 

von der Sonne ausſtroͤmen, an die Gegenſtaͤnde die 

uns umgeben anſtoßen, von denſelben zuruͤck prallen, 

und wenn ſie in unſere Augen fallen, daſelbſt eine 

Empfindung verurſachen, wodurch wir die Gegen⸗ 

wart aͤuſſerer Gegenſtaͤnde erkennen. Andere glauben 
die Lichtmaterie ſei im ganzen Weltall vorhanden, ſie 
werde durch die Sonne oder andere leuchtende Koͤrper 
in eine zitternde Bewegung geſetzet, die ſich ohnge⸗ 
fähr wieder Schall fortpflanzet, und dann auf die Netz⸗ 
haut unſeres Auges wirket, faſt ſo, wie die ſchwin⸗ 
gende Luft auf die Ohrtrommel. Gegen beide Meis 
nungen laͤßt ſich manches einwenden. Die letztere hat 
den Vorzug, daß ſie am beſten erklaͤret, wie die Sonne 
beftändig leuchten kann, ohne abzunehmen. Zwar 
bat das Licht, wie wir in der Folge ſehen werden, 
eine fortſchreitende Bewegung, fo daß es eine gewiſſe, 
obgleich ſehr kurze Zeit gebrauchet, um von einem Orte 
zum andern zu gelangen; aber der Schall hat eine aͤhn⸗ 
liche weit merklichere Bewegung, obgleich * 
x us: 
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Ausfluß der toͤnenden Koͤrper, ſondern nur eine Be⸗ 
wegung der Luft iſt. 

In dieſer Hypotheſe muß die Entſtehung der 
Waͤrme an der Erdflaͤche bei dem Sonnenſcheine, ſo 
erklaͤrt werden, daß die allenthalben befindliche Licht: 
materie, wann ſie in Ruhe iſt, auf den Waͤrmeſtoff 
gar nicht wuͤrken kann, wohl aber, wann ſie dieje⸗ 
nige Bewegung bekoͤmmt, die ſie leuchtend machet. 


§. 7. 

Aus der meiſtens regelmaͤßigen Bewegung der 
Sonnenflecken ſchließt man, daß die Sonne ſich um 
ihre Axe drehet, und zwar ſo, daß dieſe Axe gegen 
die Ekliptik bis auf wenige Grade ſenkrecht iſt, oder 
daß der Gleicher der Sonne mit der Ekliptik ei⸗ 


nen Winkel von nur wenigen Graden machet. Die 


naͤheren Beſtimmungen werden wir in der Folge ſehen. 
Was die Dauer jeder Umwaͤlzung der Sonne betrifft, 
fo haben wir ſchon bemerket, daß die Flecken in 27 
Tagen ihren ſcheinbaren Umlauf vollenden; daraus 
laͤßt ſich ihre und der Sonne Revoluzionszeit folgern. 
Naͤmlich ein Sonnenfleck ſei in A mitten auf 
der Sonnenſcheibe geſehen worden; ſo iſt nach 272 


Tagen 
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Tagen die Erde, welche ſich jaͤhrlich um die Sonne her⸗ 
um, und zwar in derſelbigen Richtung, wie die Flecken 
beweget, nicht mehr in E, ſondern etwa in E, und 
der Fleck muß nicht mehr in A, ſondern in B fein, 
damit er von der Erde aus, wieder mitten auf der 
Sonnenſcheibe geſehen werde. Der Bogen Ab hat 
eben jo viel Grade als der Bogen Ek. Um EF zu 
finden, ſage man in 3654 Tagen durchläuft die Erde 
360 Grad um die Sonne herum, wie viel in 272 
Tagen? Man findet 27 6°. Alſo iſt auch AB = 
2756. Der Weg ABCDAB des Fleckes in 272 Tagen, 
beträgt alſo 3605 + 27° 61 = 3874 6. Der Weg 
während eines wirklichen Umlaufes des Fleckes, bes 
trägt nun ABCDA — 360%, Man ſage alſo 387° 6 
geben 27% Tage, was geben 360°? Es kommen 25 
Tage 13 Stunden 40 Minuten, Da die Sonnen⸗ 
flecken nicht genau begraͤnzet und dabei veraͤnderlich 
find, fo find die Beobachtangen und die daraus gezo— 
genen Folgerungen nicht ganz ſicher. Einige haben 
die Dauer der Umdrehung der Sonne um ihre Axe 
etwas groͤßer gefunden, andere etwas kleiner. Man 
kann wohl im Durchſchnitte 254 Tag annehmen. 


g. 8. 

Wir haben bisher ſtillſchweigend angenommen, 
daß die Sonne kugelrund iſt. In der That ſiehet man 
fie fo durch ſehr gute Fernrohre, obgleich fie dem 
bloßen Auge nur wie eine platte Scheibe vorkommt. 
Indeſſen hat man nach genaueren Beobachtungen ge— 
funden, daß fie doch keine vollkommene Kugel aus⸗ 
machet, ſondern daß fie in der Gegend ihres Aequa⸗ 
tors etwas dicker, und in der Gegend ihrer Pole etwas 
eingedruͤcket iſt. Jedoch beträgt beides nur wenig. 
Man hat bis jezt dieſe Geſtalt nebſt der Umdrehung 
um eine Achſe bei allen Himmelskoͤrpern gefunden, die 

Sternkunde, zter Band. C man 
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man genau genug hat beobachten koͤnnen. Dieſes 
ſcheinet anzuzeigen, daß alle dieſe Koͤrper im Anfange 
nicht ganz feſt, ſondern mehr oder weniger fluͤßig ge⸗ 
weſen find; denn ein flüßiger Körper, der fich um ſeine 
Achſe drehet, muß eine ſolche Geſtalt bekommen, wie 
ſchon oben (Hauptſt. XX. 5. 9.) bei Gelegenheit der Sons 
nenatmoſphaͤre bemerket worden iſt. 


§. 9. 

Die Sonnenatmoſphaͤre, die uns, wie es wahr⸗ 
ſcheinlich ift, in Geſtalt des Zodiafal: Lichts, ſicht⸗ 
bar wird (Hauptſt. XX. 5. 9.) muß wohl nicht ei⸗ 
gentlich dasjenige ſein, was an der Sonne leuchtend 
iſt (S. 3.), ſondern eine feine und durchſichtige Aus⸗ 
duͤnſtung des Sonnenkoͤrpers, die durch die Sonne 
ſelbſt erleuchtet und uns dadurch ſichtbar wird. Weil 
ſolche Ausduͤnſtungen wahrſcheinlich ſehr bewegbar 
ſind, ſo kann die Sonnenatmoſphaͤre eine ſo ſehr abge⸗ 
plattete und linſenfoͤrmige Geſtalt durch ihre Rota⸗ 
zion bekommen haben; denn es muß angenommen 
werden, daß dieſe Atmoſphaͤre ſich mit ihrem Haupt⸗ 
koͤrper drehet, wie es auch bei der Erde geſchiehet. 


9g. 10. 

Man hat die Frage aufgeworfen: ob wohl die 
Sonne von lebendigen Geſchoͤpfen bewohnet ſein 
mag? — Wenigſtens hindert nichts, daß fie es ſei, 
falls man ſie nur nicht fuͤr ein wirkliches Feuer haͤlt; 
denn da das Feuer alles zerſtoͤret, verglaſet, verkal⸗ 
ket, fo läßt ſich nicht wohl gedenken, daß organiſirte 
Geſchoͤpfe in der heftigſten Glut leben koͤnnen. Iſt 
aber die Oberfläche der Sonne oder nur ihre Atmoſphaͤre 
bloß leuchtend, ohne beſondere Hitze, ſo kann man 
leicht annehmen, daß es dort lebendige Weſen gebe. 


Hier 
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Hier kommt uns eine optiſche Bemerkung zu ſtat⸗ 
ten, die zwar ſehr paradox iſt, aber doch wahr; naͤm⸗ 
lich ich babe in der Anleitung zur Optik, Katoptrik, 
und Dioptrik (Hauptſt. I. §. 26. Zuſatz I.) bewieſen, daß, 
wenn ein Menſch von der Erde zur Sonne reiſen koͤnnte, 
die Sonne ihm zwar immer groͤßer und groͤßer, aber 
dagegen auch immer weniger und weniger hell vorkom⸗ 
men wuͤrde. Denn erſtens, geſetzet ſeine Pupille blie⸗ 
be von unveraͤnderter Groͤße, ſo wuͤrden zwar die Licht⸗ 

alen immer dichter und dichter zur Pupille gereichen, 
oe würde das Sonnenbild auf der Nezhaut zu 
gleicher Zeit groͤßer, und die Stralen dadurch in einen 
größeren Raum vertheilet werden, fo daß ein Umſtand 
die Wirkung des andern aufhoͤbe, und die Helligkeit 
dieſelbige bliebe. Wenn ſich aber zugleich, mit zu⸗ 
nehmender Dichtigkeit des einfallenden Lichtes, die 
Pupille verengerte, wie es immer geſchiehet, ſo muͤſte 
die Helligkeit nothwendig abnehmen. Folglich iſt es 
gar nicht unbegreiflich, daß lebendige Geſchoͤpfe, 
auch mit Augen, auf der Oberfläche der Sonne leben 
koͤnnen, ohne von uͤbermaͤßigem Lichte geblendet oder 
ſonſt belaͤſtiget zu 8 | 

1511. 

Nach der Sonne ſehen wir an Himmel nichts 
glaͤnzenderes als den Mond. Es iſt bekannt, daß 
feine helle Scheibe in Zeit von ohngefaͤhr 29% Tagen 
zunimmt, ganz voll oder rund wird, wieder abnimmt 
und zuletzt ganz unſichtbar wird, dann aber dieſe 
Abwechſelungen immer von vorne wieder anfängt, 
Wann der Mond noch ganz unſichtbar iſt, heißt er 
der Neumond oder das Neulicht; wann er die Geſtalt 
einer halben Scheibe bekommen hat, ſo haben wir das 
erſte Viertel des Mondlaufes; wann die Scheibe 
ganz iſt, ſo nennen wir ſie den Vollmond; wann 
ſie wieder halb iſt, ſo * wir das letzte 5 

2 e 
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des Mondlaufes. Der Mond iſt uberhaupt während 
143 Tagen zunehmend und eben fo lange abnehmend. 
Waͤhrend daß er zunimmt iſt ſeine Rundung gegen 
Abend gekehret, waͤhrend aber daß er aber abnimmt 
gegen Morgen. Beim Zunehmen folgt er der Sonne, 
beim Abnehmen gehet er ihr vor. Anfaͤnglich, wann 
er zunimmt, ſo erſcheinet er des Abends nach Sonnen⸗ 
Untergang; im erſten Viertel ſcheinet er ohngefaͤhr. 
bis Mitternacht; wann er voll iſt, die ganze Nacht; 
dann gehet er immer ſpaͤter auf; im letzten Viertel ohn⸗ 
gefaͤhr um Mitternacht; weiter hin ſcheinet er nur noch 
des Morgens vor Sonnen-Aufgang; und zuletzt vers 
ſchwindet er ganz, theils weil er der Sonne zu nahe 
iſt, theils auch weil er wirklich für uns kein Licht 
mehr hat. Wann der Mond am Himmel weder zu 
nahe bei der Sonne ſtehet, noch unter dem Horizonte 
iſt, ſo iſt er auch bei Tage ſichtbar. Wann er voll 
iſt, fo gehet er ohngefaͤhr mit Sonnen- Untergang auf, 
und mit Sonnen- Aufgang unter. Im Sommer, 
wann die Sonne hoch am Himmel ſtehet, ſo ſtehet 
der Mond, gegen die Zeit da er voll iſt, niedrig, und 
in Winter iſt der Fall umgekehrt; der Mond ſteiget 
alsdann hoch uͤber den Horizont, die Sonne aber 
iſt niedrig. 


. 42. 


Wenn man den Mond mit bloßen Augen betrach⸗ 
tet, ſo ſiehet man, daß er nicht durchgaͤngig von 
gleicher Helligkeit iſt, ſondern daß einige Stellen 
dunkler, andre heller ſind. Vielen kommt es vor, 
als wenn der volle Mond, mit ſeinen Schattirungen 
etwas vorſtellte, was einem Geſichte aͤhnlich ſei; 
andere glauben ohngefaͤhr die Geſtalt eines Mannes 
darin zu bemerken. Nimmt man aber gute Fernroͤhre 
zur Huͤlfe, ſo verſchwinden dieſe vermeinten Geſtalten 

und 


* 
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und man ſiehet nichts als eine Kugel mit großer Abwech⸗ 
ſelung von dunklen und hellen Flecken, worunter ſich 
verſchiedene durch eine größere Dunkelheit oder Helligs 
keit auszeichnen. Uebrigens zeiget uns der Mond im⸗ 
mer beinahe dieſelbigen Flecken; nur am Rande giebt 
es einige die nicht zu allen Zeiten zum Vorſchein kom⸗ 
men. Die Aſtronomen, welche ſich vorzüglich mit 
dem Monde beſchaͤftiget haben, fanden es für noͤthig, 
feinen verſchiedenen Flecken und Theilen gewiſſe Namen 
beizulegen. In der dieſem Bande beigefuͤgten Abbildung 
find die gewöhnlichen Namen angegeben. Wann der 
Mond nicht voll iſt, ſo erſcheinet ſeine hohle Seite 
durch Fernglaͤſer nicht ſcharf abgeſchnitten, ſondern 
boͤckericht, und man ſiehet ſogar einige kleine helle 
Flecken die ganz abgeſondert zu ſein ſcheinen, wie in 
dieſer Figur, die eine Spitze, oder, wie man zu ſagen pfle⸗ 
get, ein Horn des zunehmenden Mondes vorſtellet. 


unter den dunkelen Flecken des Mondes glebt es 
einige kleinere, die ſich in Betrachtung anderer hellerer 
bald auf dieſer bald auf jener Seite befinden, und 
immer von der Sonne abgewendet ſind. Obgleich man 
gewohnlich den Mond, nur wann er voll iſt, in 
Geſtalt einer ganzen runden Scheibe ſiehet, fü ereignet 
es ſich doch auch oft genug, daß er beim Abnehmen 
und Zunehmen ebenfalls, bauptſaͤchlich mit Fern: 

f ee roͤhren 
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roͤhren, ganz rund zu ſehen iſt, jedoch ſo, daß der 
Theil, welcher nicht eigentlich ſcheinet, aͤußerſt wenig Licht 
bat. Dennoch ſchimmern in dieſem dunkelen Theile 
einige hellere Stellen manchmal merklich hervor, ſo 
daß es ausſiehet, als wenn der Mond dort brennete. 
Einige behaupten auch im dunkelen Theile des Mon⸗ 
des Blitze geſehen zu haben. Uebrigens erkennet man 
im dunkelen Theile dieſelbigeu Flecken die daſelbſt er: 
ſcheinen, wann der Mond voll iſt. Im hellen Theile 
des Mondes hat man bemerket, daß diefeibigen Flecken 
manchmal etwas heller, manchmal dunkeler zu fein 
ſcheinen. 


H. 13. 

Zur Zeit des Neumondes trifft es ſich manchmal, 
daß die Sonne für einen Theil der Erdbewohner vers 
finſtert wird, und es ſcheinet, als wenn eine unſicht⸗ 
bare und undurchſichtige runde Scheibe allmaͤhlig zwi⸗ 
ſchen uns und die Sonne vorbei gienge, und uns auf 
eine kurze Zeit ihr Licht ganz oder zum Theil beraubete. 
Dieſes geſchiehet allemal, wenn der Mond mittelſt ſei⸗ 
nes bekannten Laufes ſich an derſelbigen Stelle des 
Himmels befindet, wo die Sonne iſt. Ferner, wenn 
der Mond, in welcher Zeit ſeines Laufes es auch ſei, 
einen Fixſtern oder Planeten antrift, ſo verſchwindet 
der Stern oder Planet an dem einen Rande des Mon⸗ 
des, und koͤmmt nach kurzer Zeit am andern Rande 
wieder hervor: unter beiden Raͤnden verſtehet 
man hier die Graͤnzen der ganzen Mondſcheibe, fo 
wie ſie im Vollmonde erſcheinet. Der Mond ſelbſt 
ſcheinet manchmal, wann er voll iſt, ganz oder zum 
Theil zu verſchwinden, und zwar auf dieſelbige Art, 
wie bei der Sonne erwaͤhnet worden. Dieſe Ver⸗ 
ſchwindung des Mondes heißt Mond finſterniß, jene 
der Sonne Sonnenfinſterniß, jene eines Planeten 

oder 
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oder Firfterng eine Bedeckung. Bei Sonnenfinſter⸗ 
niſſen hat man oͤfters ein Zittern an demjenigen Rande 
der Sonne bemerket, der im Begriffe war verfinſtert 
zu werden, oder der eben aufhoͤrte es zu ſein. Bei 
Bedeckungen hat man ebenfalls manchmal bemerket, 
daß der Fixſtern unmittelbar vor oder nach ſeiner Be⸗ 
deckung zittert, oder daß der Planet in demſelbigen 
Zeitpunkte merklich oval wird, ſo daß die dem Monde 
zugekehrte Seite deſſelben abgeplattet iſt. 


8. 14. 


Die in den vorigen Paragraphen erzaͤhlten Er⸗ 
ſcheinungen und Beobachtungen muͤſſen uns zur Richt: 
ſchnur dienen, wenn wir uns von der wahren Be⸗ 
ſchaffenheit des Mondes einen Begriff machen wollen. 


Vor allen Dingen erhellet daraus, daß der Mond ein 
bleibender feſter Koͤrper iſt, der nicht ſeine Geſtalt mit 
ſeinem Lichte veraͤndert, wie es etwa ganz unwiſſende 
Menſchen glauben moͤchten; denn auch wenn er nicht 
voll iſt, kann man oft den dunkeln Theil ſehen; und 
die ganze ſichtbare Oberflache deſſelben, fie ſei dunkel 
oder hell, gewaͤhret immer ohngefaͤhr den naͤmlichen Ans 
blick: geſetzt alſo es geſchehen Veraͤnderungen im 
Monde, ſo koͤnnen ſie nur einzelne nicht gar zu große 
Theile ſeiner Oberflaͤche betreffen; ſonſt wuͤrden wir 
ihrer gewahr werden. 


G 15 


Der Anblick des Mondes durch gute Ferntöhre 
zeiget ſchon, daß er kugelſfoͤrmig iſt, aber auch zugleich, 
daß ſeine Oberflaͤche nichts 8 als glatt iſt. Bm 

4 ie 
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die kleineren dunkelen Flecken, die ſich bei helleren bald 
rechts bald links befinden, koͤnnen doch wohl nichts 
anders ſein als Schatten von Bergen, die von der 
Sonne beſchienen werden, zumal da dieſe Flecken immer 
von der Sonne abgewandt ſind. Und die Uneben⸗ 
beiten, die abgeriſſenen hellen Theile, die ſich am 
Rande des ab- oder zunehmenden Mondes befinden, 
koͤnnen ebenfalls nichts anders ſein als Berge, die von 
der Sonne laͤnger beſchienen werden, als die niedri⸗ 
geren Stellen. Auch giebt es in der Mondflaͤche ſehr 
viele Stellen, die nichts anders als Vertiefungen oder, 
ſo zu ſagen, Keſſel ſein koͤnnen, indem ſie inwendig 
einen Schatten geben, der allemal auf der Sonnen: 
ſeite iſt. Die dunkelen Stellen, welche ſich weit aus⸗ 
dehnen und nicht Schatten ſind, koͤnnen keine Meere 
ſein, wie man es ſonſt glaubte, weil ſie, genau be⸗ 
trachtet, ſehr uneben ſind; ſondern ſie ſind ver⸗ 
muthlich an ſich von dunkeler Farbe, und folglich in 
der Ferne weniger ſichtbar. f 5 


$ 16. 


Aus dem vorigen Paragraph erhellet ſchon ges 
nugſam, daß der Mond fein Licht von der Sonne er? 
borget, das heißt, daß er nur in ſo fern ſcheinet, als 
er von der Sonne beſchienen wird. Dieſes ergiebt ſich 
noch mehr dadurch, daß nur immer derjenige Theil 
ſcheinet, welcher der Sonne zugekehret iſt. 


Man muß naͤmlich annehmen, daß der Mond 
der Erde viel naͤher iſt als die Sonne; daß er ſich um 
die Erde herum drehet, waͤhrend daß dieſe ſich um die 
Sonne drehet, und daß die Bahn des Mondes keinen 
großen Winkel mit der Sonnen s oder Erdbahn machet. 


Es 
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Es ſei K die Erde, § die Sonne, M der Mond, wel; 
cher ſich ganz oder ande in einer gerad n Linie mit 
der Erde und der Sonne befindet, ſo wird diejenige 


Hälfte | 
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Hälfte des Mondes die von der Erde abgewendet ift, 
von der Sonne beſchienen, und die uns zugekehrte 
Haͤlfte iſt dunkel; alſo ſehen wir nichts vom Monde, 
und dieſe Zeit heißt die Zeit des Neumondes, weil er 
gleich darauf wiederum in unſern Augen neu zu entſtehen 
ſcheinet. Iſt nun der Mond in ſeiner Bahn von M 
bis N gekommen, ſo koͤnnen wir ſchon ein Stuͤck von 
ſein er erleuchteten Flaͤche ſehen; in O ſehen wir die 
Hälfte derſelben, und dann haben wir das erſte Vier: 
tel des Mondlaufes; in P zeiget uns der Mond ſchon 
mehr als die Hälfte feiner erleuchteten Fläche; in Q 
kehret er fie uns ganz zu, und es iſt Vollmond. In 
R ſehen wir ſchon nicht mehr die ganze helle Seite; in 
S nur noch die Hälfte derſelben, und wir haben das 
letzte Viertel; in J weniger als die Hälfte; in M wie: 
derum gar nichts: und ein Mondeslauf ift zu Ende. 


Wir haben bei dieſer Erklaͤrung die Bewegung 
der Erde in ihrer Bahn aus der Acht gelaſſen, weil ſie 
in der Hauptſache nichts aͤndert. 


$ 17. 


Das täglicye Auf- und Untergeben des Mondes 
wird durch die tägliche Umwaͤlzung der Erde, (H. J. 
Seite 27) erklaͤret. Es wird angenommen, daß die 
Erde E fich in der Wendung EAB, vom Abend gegen 
Morgen, alle 24 Stunden umwaͤlzet. Iſt nun je⸗ 
mand in A, fo it CD fein Horizont; iſt jetzt der Mond 
in N, ſo ſiehet der Zuſchauer ihn dem Horizonte und 
folglich dem Untergange nahe. Waͤre hingegen der 
Mond in L, ſo wuͤrde er aus A noch nicht geſehen, 
waͤre aber ſeinem Aufgange ſehr nahe. Waͤre der 
Mond in O, ſo ſtuͤnde er mitten am Himmel; waͤre 
er in P, ſo waͤre er ſeit einigen Stunden aufgegangen. 

Laßt 


Li 
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Laßt uns nun annehmen, der Mond fei in N, ſo drehet 
ſich der Horizont CD mit dem Zuſchauer A und kommt 
allmaͤhlig bis in die Lage PC; dann iſt der Mond N 
ſchon laͤngſt untergegangen. Und ſo laͤßt ſich die ſchein⸗ 
bare taͤgliche Bewegung des Mondes am Himmel ſehr 
gut erklaͤren. N 


FS. is. 

Eben ſo leicht läßt ſich erklaren, warum der zus 
nehmende Mond der Sonne zu folgen ſcheinet, und ihr 
ſeine helle Seite zukehret, der Abnehmende ihr aber 
feine dunkele Seite zukehret und ihr vergehet. Wann 
der Mond in M ift, fo befindet er ſich in einer Linie 
mit uns und der Sonne, folglich gehet er mit ihr auf 
und unter. Wann er ſchon in N ift, fo iſt für den Zur 
ſchauer A die Sonne d ſchon unter dem Horizonte, waͤh⸗ 
rend daß der Mond N noch darüber ift, er wird aber auch 
bald untergehen, und folger alfo gleichſam der Sonne. 
Aus A ſiehet man nur denjenigen Theil des Mondes 
erleuchtet, der dem weſtlichen Horizonte und alſo der 
Sonne zuges ehret iſt. Im erſten Viertel bei O iſt 
ebenfalls die helle Seite der Sonne zugekehret; aber 
der Horizont hat noch weit zu gehen ehe er den Mond 
O trift, alſo gehet der Mond ſpaͤt in der Nacht unter; 
in P noch ſpaͤter, aber man ſiehet, daß die helle Seite 
immer nach der Sonne zugekehret iſt, und daß der 
Mond nach der Sonne untergehet. In L, nämlich 
im Vollmonde, iſt keine helle Seite mehr, weil die 
ganze Scheibe hell iſt, und der Mond gehet ohngefaͤhr 
auf, wann die Sonne untergehet. Alſo kann man 
nicht mehr ſagen, daß er der Sonne folge. In Ke ift 
der Mond ſichtbar und ziemlich boch, wann der Hori⸗ 
zont des angenommenen Zuſchauers in FG gelanget iſt; 
dann aber verfließt noch eine geraume Zeit bis daß der 
Horizont wiederum die Sonne erkeichet, oder bis 2 
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die Sonne aufgehet; alſo gehet der Mond vor der 
Sonne auf, oder er gebet der Sonne vor; der helle 
Theil aber iſt derjenigen Seite des Horizonts, wo man 
die Sonne erwartet, oder der Sonne ſelbſt, zuge⸗ 
kehret; und ſo kann man die Erklärung weiter forts 
ſetzen. 
§. 19, 

Meiſtens findet ſich weder im Neumonde, noch 
im Vollmonde der Mond ganz in einer geraden Linie 
mit der Erde und der Sonne, ſondern man muß ſich 
bei der Figur vorſtellen, daß Moder Q über das Pa: 
pier etwas erhaben oder unter demſelben vertiefet iſt. 


Indeſſen trifft es ſich doch dann und wann, daß 
er wuͤrklich gerade zwiſchen Erde und Sonne, oder 
die Erde gerade zwifchen ihm und der Sonne zu ſtehen 
kommt. Im erſten Falle alfo iſt der Mond M gerade 
zwiſchen S und E. Dann verhindert uns der Mond 
M einen Theil der Sonne oder die ganze Sonne zu 
ſehen; dieſes giebt eine Sonnenfinſterniß; und obgleich 
der Mond in Vergleich mit der Sonne ſehr klein iſt 
(welches in der Folge bewieſen werden ſoll) ſo weiß 
man doch, daß ein kleiner Koͤrper, der dem Auge nahe 
iſt, einen viel groͤßeren aber entfernteren verſtecken 
kann. Hieraus ſiehet man, warum die Sonnenfin⸗ 
ſterniſſe nie anders als zur Zeit des Neumondes ein⸗ 
treten. Im Vollmonde hingegen kann es Mondfins 
ſterniſſe geben. Wenn die Erde E ſich gerade zwiſchen 
der Sonne S und dem Monde Q befindet, fo fällt der 
Schatten der Erde auf den Mond, und verdunkelt ihn 
entweder ganz oder zum Theil, ſo lange bis daß der 
Mond aus dem Erdſchatten fortgeruͤcket iſt. 


Diieſes ſei fürs erſte genug zur Erklaͤrung der Fin⸗ 


ſterniſſe, wovon in der Folge ein mehreres. 
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Der Mond ziehet am meiften unfere Aufmerkſam⸗ 
keit auf ſich, wann er voll iſt; alsdann iſt er aber am 
Himmel 180 Grade von der Sonne entfernet; und da 
der Mond ſich nicht weit von der Ekliptik entfernet, ſo 
befindet er ſich, gegen die Zeit da er voll iſt, in denjeni⸗ 
gen Zeichen der Ekliptik, wo die Sonne ein halb Jahr 
vorher war, oder ein halb Jahr nachher ſein wird; 
alſo iſt er im Winter niedrig, im Sommer aber hoch 
uͤber dem Horizonte. Indeſſen gilt dieſes nur eigent⸗ 
lich fuͤr die Zeit des Vollmondes; denn kurz vor und 
nach den Neumonde iſt der Mond in der Ekliptik nicht 
weit von der Sonne entfernet, und in dem erſten Viertel 
bat er ohngefaͤhr y0* mehr Länge in der Ekliptik als die 
Sonne, und im letzten Viertel 90° weniger, 


5. 21. 


Da der Mond an ſich ein dunkeler Koͤrper iſt, der 
nur von der Sonne erleuchtet wird (J. 15.) fo möchte 
es manchem ſonderbar ſcheinen, daß ein nicht leuch— 
tender Koͤrper uns fo hell vorkommen, und unfereMächte 

ſo ſchoͤn erleuchten koͤnne. Man muß aber bedenken, 
daß wir ſo weit vom Monde ſind, daß es uns unmoͤg⸗ 
lich iſt, die einzelnen Gegenſtaͤnde und Farben auf ſeiner 
Oberflache zu unterſcheiden; wenn er alfo vonder Sonne 
beleuchtet wird, ſo ſehen wir nichts als daß er hell iſt, 
und zwar ſcheinet er uns um deſto heller zu ſein, je 
weiter wir uns von ihm befinden, wie ſchon bei der 
Sonne bemerket worden. Durch gute Fernroͤhre ſiehet 
man ſchon mehr einzelne Theile der Mondflaͤche, und 
die blendende Helligkeit faͤllt weg. Daß bei Nachtzeit das 
Sonnenlicht, welches uns der Mond zuruͤck wirft, im 
Stande iſt die Erde zu erleuchten und Schatten zu 
verurſachen, muß niemanden wundern, weil in der Dun⸗ 
kelheit der Nacht ein geringer Schein anne 
f ö und 
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und Schatten verurſachet; uͤberdem ift die Fläche des 
Mondes groß genug, um uns eine ziemliche Menge 
Licht zuruͤck zu werfen. Der Mond ſelbſt wird auf eine 
ähnliche Art von der Erde erleuchtet; denn es iſt wahr⸗ 
ſcheinlich, daß das wenige Licht, welches manchmal 
die nicht von der Sonne erleuchtete Seite des Mondes 
ſichtbar machet, nichts anders iſt als das von der Erde 
auf den Mond zuruͤckgeworfene Sonnenlicht, welches 
ziemlich ſtark ſein muß, da es von der Erde ſelbſt im 
Monde bemerket werden kann, und alſo in anſehnli⸗ 
cher Menge wieder zuruͤckprallen muß. 


§. 22. 


Der Mond hat einen Dunſtkreis, welches da⸗ 
rann zu erkennen iſt, daß das Licht der Sonne und 
der Sterne am Rande des Mondes zittert, wie in 
unſerem Dunſtkreiſe zu geſchehen pfleget; und auch 
daran, daß die Planeten nahe am Monde abgeplattet 
erſcheinen, ohngefaͤhr wie bei uns Sonne und Mond 
am Horizonte. Dieſer Dunſtkreis enthaͤlt aber keine 
Wolken, wie der unſrige, wenigſtens keine großen; 
denn ſonſt würden fie auf feiner Oberfläche wie bewegte 
Flecken erſcheinen. Er muß aber doch an einigen 
Stellen bald truͤber bald heller werden, da die ond⸗ 
flecken unter ſonſt gleichen Umſtaͤnden nicht allemal 
gleich hell oder dunkel ſind. Es mag auch wohl feu⸗ 
rige, dem Blitze aͤhnliche Erſcheinungen dort geben, 
auch vielleicht andere, welche phoſphoriſcher Art ſind; 
dieſes letztere vermuthet Herſchel, wegen der mehr 
als gewoͤhnlich hellen Stellen, die manchmal im nicht von 
der Sonne erleuchteten Theile des Mondes beobachtet 
werden, und die faſt wie Feuer ausſehen (§. 1 f.). 
Andere haben dieſe Stellen für feuerſpeiende Berge 
gehalten; noch andere halten ſie bloß fuͤr Mondberge, 
die an ſich ſelbſt von weiſſer Farbe ſind, von Br 
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ſtark erleuchtet werden, und dann, wegen des Abſtichs 
gegen die Dunkelheit der umliegenden Gegenden ſehr 
bell erſcheinen. Dieſe letzte Meinung kommt mir um 
deſto wahrſcheinlicher vor, da dieſe hellen Flecken nicht 
mit bloßen Augen, ſondern nur mit Fernroͤhren geſe⸗ 
ben werden koͤnnen. Wie hell uͤbrigens ein weißer, 
auch nur wenig erleuchteter Gegenſtand im dunkelen 
ausfiehet, kann ein jeder Verſuchen: man glaubet 
wirklich etwas brennendes zu ſehen. 


$. 23. 

Da der Mond uns immer ohngefaͤhr denſelbigen 
Theil feiner Oberfläche zukehret, fo folget daraus, daß 
er ſich in eben ſo viel Zeit um ſeine Axe drehet, als 
er gebrauchet ſeinen Lauf um die Erde herum zu vollem⸗ 
den. Denn geſetzet es gehet einer rund um mich her⸗ 
um, aber er drehet ſich nicht zugleich auf ſich ſelbſt, 
ſondern ſiehet immer nach einerlei Weltgegend hin, 
z. B. immer nach Norden, fo bekomme ich nach und 
nach die ganze Oberflaͤche ſeines Koͤrpers, vorne und 
binten, zu ſehen; wenn er mir alſo immer das Geſicht 
zukehret, ſo muß er es bei wenigem nach allen Punk⸗ 
ten des Horizontes hinrichten; alſo drehet er ſich wirk⸗ 
lich auf ſich ſelbſt, ſo gut als waͤre er ſtehen geblieben, 
und haͤtte ſich auf demſelbigen Fleck rund umgekehret. 
Dieſer Umſtand bei dem Monde machet, daß wir nicht 
viel mehr als die Hälfte feiner Oberfläche zu ſehen be⸗ 
kommen; indefjen hat er eine kleine Schwankung, mit⸗ 
telſt welcher er uns doch etwas uͤber die Haͤlſte davon 
zeiget. Geſetzt es gäbe lebendige und ſehende Ger 
ſchoͤpfe auf der Mondflaͤche, fo Fönnten nur diejenigen, die 
ſich auf der uns zugekehrten Seite befinden, die Erde 
ſehen und deren Schein benutzenz die anderen muͤßten ſich 
mit dem Sonnenſchein allein begnuͤgen; naͤmlich da der 
Mond ſich um feine Axe Dreher, fo zeiget er nach eu 
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nach der Sonne alle Theile ſeiner Oberfläche, und zwar 
in 73 Tagen, wie am gehörigen Orte bewieſen wer⸗ 
den ſoll, da es hingegen bei uns auf der Erde 
alle 24 Stunden geſchiehet. 


d. 24. 


Viele von den Gelehrten alter Zeiten, hielten den 
Mond fuͤr bewohnet. Die orphiſchen Verſe, die zwar 
nicht aͤcht aber doch ziemlich alt ſind, ſagen vom Monde, 
daß er viel Berge, Städte und Wohnplaͤtze enthält «*), 
und Plutarch verſichert ausdruͤcklich, daß die Pytha⸗ 
goraͤer den Mond und alle Sterne für bewohnt hielten. 
(Plut. de placitis philofophorum: idem de facie in 
orbe lunae). Dieſelbige Meinung iſt heut zu Tage 
ziemlich allgemein. Man kann in der That nicht leug⸗ 
nen, daß zwiſchen der Erde und dem Monde viel Aehn⸗ 
lichkeit iſt; beide ſind von Natur dunkel, und werden 
von der Sonne erleuchtet, beide haben Ebenen, Berge 
und Tiefen, beide haben einen Dunſtkreis, beide dre⸗ 
hen ſich um ihre Axe, ſo daß jede Stelle ihrer Ober⸗ 
flaͤche wechſelsweiſe Tag und Nacht hat. Da nun die 
Erde bewohnet iſt, ſo iſt es nicht unwahrſcheinlich, 
daß auch der Mond fuͤr lebende Geſchoͤpfe eingerichtet 
iſt; wie fie aber ausſehen mögen, und wie fie beſchaffen 
find, davon läßt ſich nicht das geringfte vermuthen. 


§. 28.7 


Ehe wir weiter gehen, wollen wir noch ein paar 
Worte von den Mondbergen ſprechen, und von der 
Art ihre Hoͤhe zu meſſen. Gelilaͤus und Hevelius be⸗ 
dienten ſich ohngefaͤhr folgender Methode. = 5 
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E F 3 

AEB die uns zugekehrte Seite des Mondes im erſter 
oder letzten Viertel, wovon wir nur den Theil AE 
erhellet ſehen. Zwar ſcheinet die Sonne nur bis K; in⸗ 
zwiſchen koͤnnen Sonnenſtralen, die in der Richtung 
HG mit AB parallel kommen, auch den Gipfel F ir⸗ 
gend eines in der dunkelen Seite liegenden Berges ers 
reichen. Solche Berge, deren Gipfel anfangen oder 
aufhören beſchienen zu werden giebt es immer genug; 
nun beobachte man, durch mikrometriſche Vorrich⸗ 
tungen, der wievielte Theil KF oder CD von dem Mond: 
halbmeſſer AC = CE iſt. Alsdann hat man im rechte 
winkeligen Dreiecke CEF, CE (= 1) und EF / welche 
in Theilen von CE gemeſſen worden); daraus läßt ſich 
CF finden, und wenn man den Halbmeſſer ( 1) dar 
von abziehet, fo hat man die Höhe der Berges F, in 
Theilen des Mondhalbmeſſers. Galilzus und Hevel 
baben gefunden, daß die Linien wie EF zwiſchen dem 
goten und dem roten Theile des Mondhalbmeſſers ber 
tragen. Daraus findet man die Hoͤhen der Berge, in Thei⸗ 
len des Halbmeſſers, von 0,0003 130 bis 0,004998?, 
das heißt obngefaͤhr von ag bis v eg oder S des 
Halbmeſſers. Unſere hoͤchſten Berge auf der Erde 
betragen nicht 1 deutſche Meile, alſo nicht den 8 coten 
Theil des Erdhalbmeſſers, alſo ſind die Mondberge 
verhaͤltnißmaͤßig viel aroͤßer. Geſetzt nun es hahe die 
Erde ohngefaͤhr einen viermal groͤßern Halbmeſſer als 
der Mond, fo beträat „E des Mondhalbmeſſera, ſo 
viel als e des Erdhalbmeſſers; folglich ohngefaͤhr 
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fo viel als die größte Höhe der Erdberge; alſo wäre 
die abſolute Hoͤhe der Mondberge von derjenigen der 
Erdberge nicht ſehr verſchieden. 


Uebrigens wird ein jeder leicht einſehen, daß dieſe 
Methode nur ein ohngefaͤhres Reſultat, ohne große 
Genauigkeit, geben kann; denn ſie ſetzet voraus, daß 
die Mondflaͤche in E ohne merkliche Erhoͤhungen noch 
Vertiefungen iſt, welches faft an keinem Orte derMond⸗ 
flaͤche ganz der Fall iſt; daß die erſte oder letzte Ber 
leuchtung des Gipfels F genau beobachtet werden kann, 
welches aͤußerſt ſchwer iſt; und daß der Mond aus einer 
unendlichen Ferne geſehen wird, fü daß FD und CE für 
gleichlaufend angeſehen werden koͤnnen, welches nicht 
der Wahrheit gemaͤß iſt. Indeſſen iſt es genug, daß 
wir nur ohngefaͤhr die Hoͤhe der Berge des Mondes 
mit den unſrigen vergleichen koͤnnen. Herr Ober⸗Amt⸗ 
mann Schröter hat in feinen ſelenotopographiſchen 
Fragmenten kuͤnſtlichere und ſchaͤrfere Verfahrungs⸗ 
Arten angebracht; er hat aber doch gefunden, daß die 
durch die alte Methode herausgebrachten Höhen fo 
ziemlich mit denen, die er ſelbſt berechnet hat, ſtimmen; 
ſeine Methode hat den Vorzug, daß ſie zu allen Zeiten 
wann der Mond ſichtbar iſt, und an allen erleuchteten 
Stellen feiner Oberfläche anwendbar iſt; fie beruhet 
auf der Laͤnge des Schattens, den ein Mondberg wirft, 
und kann auch zur Ausmeſſung der Vertiefungen im 
Monde gebrauchet werden. 


§. 26. 


Dem Monde iſt nichts ähnlicher als die Planeten. 
Dieſe Aehnlichkeit beſtehet in folgenden Stuͤcken. 


ö Y) Der Mond behaͤlt nicht immer einerlei Lage 
gegen die Fixſterne, ſondern er verrichtet auſſer feiner 
täglichen Bewegung, die er mit allen Himmelskoͤrpern 
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gemein hat, zugleich eine Wanderung durch alle Bil: 
der des Thierkreiſes; das naͤmliche thun alle Planeten, 
und daran ſind ſie hauptſaͤchlich zu erkennen; denn wenn 
man an einer Stelle des Himmels, wo kein Fixſtern 
iſt, dennoch einen Stern ſiehet, der mit bloßen Augen 
betrachtet, einem Fixſtern aͤhnlich ſcheinet, und wenn 
er dabei ſeinen Weg im Thierkreiſe bei wenigen fort⸗ 
ſetzet, ſo iſt er ein Planet. i 


II) Der Mond iſt ein dunkeler undurchfichtiger 
Koͤrper, durch welchen die Sonne nicht durchſcheinen 
kann, ſo daß er die Sonne verfinſtert, wenn er vor 
ihr zu ſtehen kommt. Eben ſo gehet es mit den Pla⸗ 
neten; zwei derſelben ſind mehr als einmal wie ſchwarze 
Flecken auf der Sonnenſcheibe geſehen worden, naͤm⸗ 
lich Merkur und Venus. 


III) Der Mond wird von der Sonne erleuchtet, 
und hat ſeine Lichtwechſel; das naͤmliche ſiehet man 
deutlich durch Fernglaͤſer an der Venus, auch an dem 
Merkur, wie die Figuren zeigen. Die kleinere ſtellet 
den Merkur vor, die groͤßere die Venus. Dieſe bei⸗ 


den Planeten entfernen ſich nicht weit von der Sonne, 
ſondern ſtehen ihr bald oͤſtlich, bald weſtlich, kommen 
auch, wie ſchon erinnert, gerade vor die Sonnenſcheibe; 
Merkur entfernt ſich nie über 28° 20“ von der Sonne, 
und Venus nie mehr als 47° 48“. Merkur machet ſei⸗ 
nen Gang hin und her in 115 Tagen; Venus in 584 
Tagen. In den groͤßten Entfernungen von der Son⸗ 
ne erſcheinen dieſe Planeten einem hellen Halbkreiſe 
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ahnlich; näher an der Sonne beträgt ihre helle Fläche 
entweder mehr oder weniger als einen halben Kreis. 
Dieſes laͤßt ſich am beſten erklaͤren, wenn man annimmt, 
daß Merkur und Venus ſich um die Sonne drehen, und 
zwar in einer Ebene, die nicht viel von dem Sonnen⸗ 
kreiſe (Ekliptik) abweichet; denn ſo iſt klar, daß wir 
bald ihre helle, bald ihre dunkele Seite ganz oder zum 
Theil wie am Monde ſehen müffen, 


Bei den uͤbrigen Planeten bemerket man keine ſo 
merkliche Lichtwechſel; jedoch erſcheinet Mars zu ge⸗ 
wiſſen Zeiten laͤnglich wie der Mond vor und nach 
dem vollen Lichte. Sie haben alle dieſes mit Merkur 
und Venus gemein, daß ſie bald vorwaͤrts, bald ruͤck⸗ 
waͤrts zu gehen ſcheinen; jedoch endigen ſie nach ge⸗ 
wiſſen Zeiten ihren Lauf durch alle Zeichen der 
Ekliptik. | ; 


IV) Der Mond hat Berge, Thäler und Vertie⸗ 
fungen, welches man unter andern an der hoͤckerichten 
Geſtalt des innerenLichtrandes erkennet; eben das naͤm⸗ 
liche läßt fi) an der Venus mit Fernroͤhren deutlich 
bemerken, und zwar muͤſſen die Venusberge, den Be⸗ 
obachtungen zufolge, ſehr hoch ſein. Merkur iſt zu klein, 
der Sonne meiſtens zu nahe, und von uns zu weit, als 
daß man deutlich genug erkennen koͤnne, wie ſeineOber⸗ 
flaͤche beſchaffen iſt. Die uͤbrigen Planeten ſind ebenfalls 
zu weit von uns. 


V) Der Mond hat hellere und dunkelere Stellen, 
woraus ſich ſchließen laßt, daß die Materie, woraus 
er beſtehet, ungleichartig iſt. Bei Merkur laßen ſich 
keine Flecken bemerken, weil er uͤberhaupt ſchwer zu 
beobachten iſt; bei der Venus hat man auch bisher 
keine Flecken recht deutlich bemerken koͤnnen. Im 
Mars hat man ganz deutlich Flecken geſehen, und = 
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ſolche, die ſich periodiſch wie die Sonnenflecken um: 
drehen. Jupiter hat etwas dunkele Streifen, die ohn⸗ 
gefähr in gerader Linie, jedoch mit Zacken, durch feine 
Scheibe gehen, und faſt mit der Ekliptik gleichlaufend 


ſind. Man hat bemerket, daß ſie eine periodiſche Be⸗ 
wegung haben, indeſſen verändern fie fich fait wie 
Wolken. Im Saturn hat man ebenfalls einige dun⸗ 
kele Streifen bemerket. Uranus erſcheinet uns ſo klein, 
daß gar nicht daran zu denken iſt, ſeine etwanigen 
Flecken zu erkennen. Indeſſen, wenn man von den 
Planeten, die man am deutlichſten ſehen kann, auf die 
übrigen ſchließet, fo läßt ſich annehmen, daß fie alle 
Flecken haben; und da die meiſten dieſer Flecken bleibend 
zu ſein ſcheinen, ſo laͤßt ſich nicht anders denken, als 
daß ſie zur Oberflaͤche ſelbſt des Planeten gehoͤren; und 
daß dieſe nicht durchaus von einerlei Farbe, noch von 
einerlei Beſchaffenheit iſt. 

VI. Der Mond drehet ſich um feine Axe; das 
naͤmliche gilt von den Planeten, fo weit die Beobach⸗ 
tungen reichen. Herr Schröter hat bemerket, daß die 
Hörner der Venus nicht lange Zeit vor oder nach ihren 
neuen Lichte, nicht allemal ganz einerlei Geſtalt haben, 
daß aber dieſelbige Geſtalt nach gewiſſen Zeiten wieder 

D 3 sum 


54 XXI. Hauptſtuͤck. 


zum Vorſchein koͤmmt; daraus hat er die Umwen⸗ 
dungszeit der Venus zu 23 Stunden 21 Minuten her⸗ 
geleitet, welches mit aͤlteren Verſuchen dieſe Zeit feſt⸗ 
zuſetzen, ziemlich einſtimmet. Herr Herrſchel hat mit 
Huͤlfe der Flecken am Mars gefunden, daß dieſer Pla⸗ 
net ſich in 24 Stunden 39’ 213’ um feine Axe dreher; 
welches mit fruͤheren Beobachtungen ebenfalls bis auf 
eine Sekunde ſtimmet. Jupiters Flecken geben die 
Zeit ſeiner Umwaͤlzung ohngefaͤhr zu 9 Stunden 
und 52 bis 56 Minuten; denn da bier die 
Flecken zum Theil veraͤnderlich und beweglich zu ſein 
ſcheinen, ſo laͤßt ſich aus ihnen nichts ganz gewiſſes 
beſtimmen. Herrſchel hat durch verſchiedene Beob⸗ 
achtungen die Umwaͤlzungszeit des Saturns zu 10 
Stunden 16 Minuten beſtimmet. Am Uranus hat 
man; weil er uns nur ſehr klein erſcheinet, keine 
Flecken und keine Umwälzung entdecken koͤnnen. In⸗ 
deſſen ſcheinet doch die Regel allgemein zu ſein, daß 
die Planeten ſich um ihre Axen drehen. 


VII) Der Mond hat einen Dunſtkreis; die uͤbri⸗ 
gen Planeten haben wahrſcheinlich auch jeder den ſei⸗ 
nigen, die veraͤnderlichen Flecken in einigen ſcheinen 
dieſes anzudeuten; und bei der Venus hat Herr Schroͤ⸗ 
ter in der Nachtſeite derſelben eine Daͤmmerung deut⸗ 
lich wahrgenommen, welche ohne Dunſtkreis nicht 
ſtatt finden koͤnnte. 


Aus allen dieſen Aehnlichkeiten der Planeten mit 
dem Monde, und aus der Aehnlichkeit des Mondes 
mit der Erde, folget, daß die Planeten mit der Erde 
viel Aehnlichkeit haben; und da dieſe mit mancherlei 
lebendigen Geſchoͤpfen befeger iſt, fo koͤnnen es dle 
Planeten auch ſein. 


§. 27. 
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9. 27. 

So wie der Mond die Erde beſtaͤndig begleitet, 
wahrend daß fie ihren jaͤhrlichen Lauf um die Sonne 
vollendet, ſo hat man bei Jupiter, Saturn und Ura⸗ 
nus durch gute Fernroͤhre ebenfalls kleinere Weltkoͤr⸗ 
per bemerket, die ſich beſtaͤndig in ihrer Naͤhe bald 
rechts bald links befinden, und ſich alſo ohne Zweifel 
um dieſelben herum drehen. Man nennet ſie eben⸗ 
falls Monde, oder Trabanten, oder Satelliten, oder 
Mebenplaneten. So weit die Beobachtungen bis jetzt 
reichen, hat Jupiter vier ſolche Monde, Saturn ſie⸗ 
ben, und Uranus zwei; bei Merkur, Venus und Mars 
hat man bis jetzt keine Monde entdecken koͤnnen. Ein 
mehreres von dieſen Monden in der Folge. 


§. 28. 

Saturn hat auſſer ſeinen ſieben Nebenplaneten 
noch näher an feiner Kugel einen hellen Ring, der 
durch die beſten Teleſkope ſo ausſiehet, wie die hier 
beigefuͤgte Abbildung zeiget. Man ſiehet hier zugleich 


die Streifen auf der Oberfläche des Saturns. So 
wie der Saturn mit feinem Ringe hier vorgeſtellet iſt 
hat ihn Herſchel mit ſeinen vortrefflichen kotoptriſchen 
Fernroͤhren beobachtet. Der Ring ſcheinet eigentlich 
aus zwei konzentriſchen Ringen zu beſtehen. De- la- 
Lande in feiner Aſtronomie führer an, daß Short ſtatt 
eines doppelten Ringes ſogar einen vierfachen geſehen 
bat. Es ſcheinet, daß der Ring mit der Kugel des 
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Saturns nicht zuſammen haͤnget, ſondern frei ſchwe⸗ 
bet, und rund herum von ihr abgeſondert iſt; um ſich 
davon noch mehr zu verſichern, waͤre zu wuͤnſchen. daß 
man Sterne durch die Oefnung zwiſchen dem Ringe 
und der Kugel beobachten koͤnnte; man hat keine ganz 
ſichere Nachricht, daß dieſes ſchon geſchehen ſei. 
Uebrigens zeiget ſich der Ring des Saturns uns im⸗ 
mer in elliptiſcher Geſtalt, wie es die Perſpektive mit 
ſich bringet, welche lehret, daß kreisrunde Gegenſtaͤnde 
ellip:iſch geſehen werden, wenn der Zuſchauer ſich nicht 
gerade in der Linie befindet, die man ſich ſenkrecht 
durch den Mittelpunkt des Kreiſes gehend vorſtellet. 
Der Ring des Saturns bleibet immer mit ſich ſelbſt 
parallel; nun kommt es auf die Lage der Erde und des 
Saturns an, ob wir den Ring mehr oder weniger 
offen ſeben; wenn wir uns in ſeiner verlaͤngerten Ebene 
befinden, ſo iſt keine Oefnung mehr zu bemerken, und 
das Daſein des Ringes erkennet man nur noch durch 
die allerbeſten Fernrohre an einem ſehr duͤnnen hellen 
Streifen. Der Ring ſcheinet ebenfalls ganz oder faſt 
zu verſchwinden, wenn ſeine Lage ſo beſchaffen iſt, 
daß die Sonne nur den aͤußerſten Rand deſſelben oder 
auch ſeine von uns abgewendete Flaͤche erleuchtet. 
Der Ring muß ſehr duͤnn ſein, weil er manchmal ſo 
ſchwer zu beobachten iſt, naͤmlich zur Zeit, da nur 
fein äußerer Rand ſichtbar if. Ob der Ring oder die 
Ringe ſich mit den Saturn umwaͤlzen, oder ob ſie ihre 
eigene Umdrehungs⸗Zeit haben, oder ob ſie gar un⸗ 
beweglich bleiben; daruͤber laͤßt ſich nichts entſcheiden; 
das natuͤrlichſte ſcheinet wohl zu ſein, daß man ſie als 
eine Art von ringfoͤrmigen Nebenplaneten anſehe, die 
ihre eignen Umdrehungs⸗ Perioden haben. 


! F. 29. 5 
Das feurige Anſehen der Fixſterne, und ihr heller 
glanz in einer erſtaunenden Entfernung (H. I. ig 
t 
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laͤßt vermuthen, daß ſie der Sonne aͤhnlich ſind. 
Dieſe hat aber Flecken, und drehet ſich um ihre Axe; 
alſo kann auch wohl der naͤmliche Fall mit jenen ſein. 
Wenn man annimmt, daß dieſe Flecken auf einer Seite 
des Sterns ſtaͤrker find, als auf der andern, fo laßt ſich da⸗ 
durch das abwechſelnde bald ſtaͤrkere, bald ſchwaͤchere 
Licht vieler Firfterne erklaͤren, und die Lichtperioden ders 
ſelben waͤren den Umwaͤlzungs⸗Perioden gleich; wenn 
man ferner annimmt, daß die Flecken zum Theil veraͤn⸗ 
derlich ſind, ſo laͤßt ſich auch erklaͤren, warum manche 
Sirfterne in ihren Lichtveraͤnderungen keine richtige Pe⸗ 
rioden halten. N 
§. 30. 

Außer Sonne, Mond, Planeten und Fixſternen, 
bemerket man dann und wann am Himmel noch andere 
Sterne, naͤmlich Kometen, die ſich von den Fixſternen 
darinn unterſcheiden, daß ſie ihre eigene Bewegung 
haben; von dem Planeten aber dadurch, daß ſie nur 
einige Tage, Wochen, oder Monate ſichtbar ſind, 
dann aber wieder verſchwinden. Bei ihrem Entſtehen 
und vor ihrem Verſchwinden ſind ſie dem Anſcheine 
nach klein und von ſehr ſchwachem Lichte. Ueber hanpt 
pflegen die Kometen nicht ſo hell zu ſein als die Pla⸗ 
neten, und wenn ſie klein ſind, ſehen ſie oft wie Ne⸗ 
belſterne aus. Einige ſind wie die Planeten ſcharf 
begraͤnzet, die meiſten aber ſind es nicht, ſondern ſie 
ſcheinen in einen hellen Dunſtkreis eingehuͤllet zu fein, 


und viele haben einem langen Schweif von weißem 
Lichte, der meiſtens heller iſt als die Milchſtraße, und 
D 5 durch 
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durch den man die Sterne ſehen kann. Dieſer Schweif 
iſt manchmal in mehrere Theile geſpaltet, oder hat 
ſonſt eine auffallende Geſtalt; er iſt aber allemal von 
der Sonne abgewendet, und ihr faſt gerade entgegen 
geſetzet. Der eigentliche Koͤrper des Kometen, den 
man in feinem Dunſtkreiſe ſiehet, heißt der Kern: man 
glaubet an dem Kern eines gewiſſen Kometen deutlich 
genug, die Geſtalt des ab⸗ oder zunehmenden Mondes 
bemerket zu haben. An einigen Kometen hat man gar 
keinen Kern bemerket, ſondern ſie ſahen bloß wie ein 
heller Dunſt aus. Es giebt bis jetzt ohngefaͤhr 90 
Kometen, deren Lauf man genau beobachtet hat. 
Unter dieſen hat man einige gefunden, deren Lauf gam 
oder faſt einerlei war; daraus hat man geſchloſſen, daß 
derſelbe Komet zwei oder mehrmal wieder erſchienen 
iſt. Zum Beiſpiel die Kometen von 1831, 1607, 
und 1682 hatten ganz denſelbigen Lauf genommen, 
daher ſchloß Halley, daß ſie nur ein und derſelbige 
Komet wären, der allemal nach 75 bis 76 Jahren 
wiederkaͤme; er kuͤndigte ihn alfo für das Jahr 1759 
wieder an, und er kam wuͤrklich. Jetzt erwartet man 
ihn wieder im Jahre 1834. Es giebt noch einige an⸗ 
dere Kometen, von denen man vermuthet, daß ſie 
ſchon mehrmal erſchienen ſind, und daß ſie nach hun⸗ 
dert und mehr Jahren wieder kommen; allein bis jetzt 
bat man daruͤber nichts zuverlaͤßiges, und oft ſind die 
Aſtronomen, die einen Kometen erwarteten, in ihrer 
Hoffnung getaͤuſchet worden. Es iſt wahrſcheinlich, 
daß die Sterne dieſer Art in ihren Perioden nicht ganz 
unwandelbar ſind, indem der oben erwaͤhnte ſelbſt 
bald einige Monathe fruͤher, bald ſpaͤter zuruͤck kommt. 


Aus den angeführten Umſtaͤnden erbellet, daß die 
Kometen, wo nicht alle, doch die meiſten, feſte und 
dunkele Koͤrper, wie die Planeten ſind; daß die meiſten 

\ ganz 


„ 
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ganz gewaltig ausduͤnſten, daß ihre Ausduͤnſtungen 

von der Sonne erleuchtet werden, daß dieſe Ausduͤn⸗ 
ſtungen leicht ſind, und bloß durch das Sonnenlicht 
vom Kern abwaͤrts getrieben werden; oder man muß 
annehmen, daß, wie bei uns leichtere Duͤnſte ſich 
mehr von der Erde entfernen, ebenfalls die leichteren 
Ausduͤnſtungen der Kometen ſich in der ſchwerern At⸗ 
moſphaͤre der Sonne, von dieſer abwaͤrts kehren. 
Daß die Kometen ſo lange wegbleiben ehe ſie wieder 
erſcheinen, giebt uns zu erkennen, daß ſie eine Bahn 
haben, in welcher fie ſich ſehr weit von uns und der 
Sonne entfernen, dann aber wieder zurück kommen. 


* 


. 
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XXII. Hauptſtüͤck. 
Von der Einrichtung des Weltgebaͤudes. 


$ 1. 


V. jeher ſind die Menſchen neugierig geweſen zu 
erſorſchen, wie das Weltgebaͤude eigentlich eingerichtet 
iſt, und aus welchen wirklichen Bewegungen die ſchein⸗ 
baren, die wir ſehen, entſtehen moͤgen. Hieruͤber ſind 
verſchiedene Lehrmeinungen entſtanden. 


$ 2. 


In den aller aͤlteſten Zeiten hielt man dafür, die 
Erde ſchwaͤmme auf einem Ozean von unergruͤndlicher 
Tiefe; ihre Oberfläche wäre platt und zirkelrund; fie 
waͤre mit einem feſten blauen Gewoͤlbe bedecket, das 
man die Feſte des Himmels nannte; an dieſer Decke 
flatterten Sonne, Mond und Sterne als leichte 
Flammen; ſie erhoͤben ſich alle 24 Stunden aus dem 
Qzean, und tauchten ſich wieder in denſelben, wobei 
unbeſtimmt blieb, ob dieſelbigen Flammen de nr 
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Erde durch den Ozean bis zur Morgenſeite des Him⸗ 
mels durchgingen, oder ob jedesmal neue ent⸗ 
ſtuͤnden. b 
Die juͤdiſchen Propheten und die Alteſten griechi⸗ 
ſchen Dichter, ſprechen allemal dieſen Meinungen zu⸗ 
folge, welches wenigſtens beweiſet, daß ſolche ſehr 
gangbar geweſen ſind. an 


st §. 3. N | 
Nachdem ſich die Schiffarth mehr ausgebreitet, 
und man zu deren Behuf die Sterne genauer beobach⸗ 
tet hatte, ſo bemerkte man bald, daß ſich bei langen 
Reiſen die ſcheinbare Lage des Polarſterns und der ans 
deren Sterne veraͤnderte, und zwar nach gewiſſen Ver⸗ 
haͤltniſſen, die nicht anders ſtatt finden koͤnnen, als 
wenn die Erde kugelrund angenommen wird. Man 
erkannte ſie alſo fuͤr eine Kugel, ſie ſchwebte demnach 
nicht mehr auf dem Ozean, ſondern blieb ganz frei an 
ihrem Orte ſtehen, weil ihr Mittelpunkt zugleich der 
Mittelpunkt aller Schwere war. Jetzt brauchte man 
alſo nicht anzunehmen, daß die Himmelslichter ſich in 
den Ozean tauchten, ſondern es wurde von allen denen, 
die etwas Kenntniſſe erworben hatten, angenommen, 
daß Sonne, Mond und Sterne ſich in 24 Stunden 
um die Erde herum dreheten; daß aber dabei die Pla⸗ 
neten, worunter Sonne und Mond mitgerechnet wur⸗ 
den, ihre eigene Bewegung im Thierkreiſe hätten, 
Jenſeit der Planeten ſetzte man den Himmel der Fix⸗ 
ſterne, wovon man glaubte daß er feſt waͤre, daß die 
Firfterne an ihm geheftet wären, und daß er ſich mit 
ihnen drehete. Was die Planeten betrifft, ſo ſchei⸗ 
net man geglaubet zu haben, daß jeder derſelben an 
einem durchſichtigen Himmel geheftet waͤre mit welchen 
er ſich drehete, und daß alle dieſe Himmel wie die Haͤute 
der Zwiobeln in einander gefuͤget waͤren. 


9. 4. 
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init E 8 $. 4 
Was dabei am meiſten Schwierigkeiten machete, 
dag! waren die unregelmaͤßigen Bewegungen der Pla⸗ 
neten; denn bald find fie rechtlaͤufig, bald rückläufig, 
bald ſtillſtehend, daß beißt, fie ſcheinen bald vor⸗ 
waͤrts nach Ordnung der Zeichen in der Ekliptik, bald 
ruͤckwaͤrts, bald gar nicht zu gehen, wenigſtens in 
Betrachtung ihrer eigenen Bewegung, ohne Ruͤckſicht 
auf die taͤgliche. Um dieſe Schwierigkeit zu heben, 
wurde ſpaͤterhin die Hypotheſe der Epizyklen erdacht; 
es wurde angenommen, daß die Planeten im Himmel 
ohngefaͤhr fo. herumkreiſeln, wie es ein Nagel am 
Wagenrade thut, waͤhrend daß der Wagen uͤber einen 
Berg faͤhrt; naͤmlich man ſetzte voraus, jeder Planet 
beſchreibe zwar einem Kreis um einen gewiſſen Mittel⸗ 
punkt berum, dieſer Mittelpunkt aber ſelbſt beſchreibe 
einen Kreis um die Erde. In dieſer Vorausſetzung 
laßt ſich leicht begreifen, daß der Planet von der Erde 
betrachtet, in einem Theile ſeines Epizykels oder be⸗ 
weglichen Kreiſes ruͤcklaͤufig, in einem andern hingegen 
rechtlaͤufig ſcheinen kann, und daß er zur Zeit da er 
feine Richtung Andere, ſtill zu ſtehen ſcheinen muß. 
Uebrigens wurde der Himmel der Firfterne beibehalten; 
die beſondern Himmel der Planeten fielen aber weg. 
Dieſes war eigentlich das Syſtem des Ptolemaͤus. 
. wird es ganz fehlerhaft dargeſtellet. Es 
beißt, Ptolemaͤus behaupte, es bewegen ſich die Plane⸗ 
ten um die Erde herum in folgender Ordnung, von 
unten anfangend, Mond, Merkur, Venus, Sonne, 
Mars, Jupiter, Saturn; und man pfleget die Bahnen 
der Planeten im Ptolemaͤiſchen Syſteme als Kreiſe 
vorzuſtellen, die ihren Mittelpunkt im Mittelpunkte 
der Erde haben; dieſes iſt zwar dem im vorigen Pa⸗ 
ragraph erwähnten Älteren Syſtem gemäß; nicht aber 
dem Ptolemaͤiſchen. Nicht die Planeten, 2 
die 
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die Mittelpunkte ihrer Epizykeln bewegen ſich kreis⸗ 
förmig um die Erde herum. Uebrigens hat diefe Hy⸗ 
potheſe bei dem Ptolemaͤus weiter keine Folgen. Er 
beſtimmet nicht die Lage der epizykliſchen Mittelpunkte, 
er iſt in der Ordnung der Planeten ungewiß, und die 
angeführte iſt ihm eher von ſpaͤteren Schrifiſtellern zus 
geſchrieben als von ihm als zuverlaͤſſig angenommen 
worden; er begnuͤget ſich, die Bewegungen der Planeten 
und ihre Perioden aus der Erfahrung und den vorhan⸗ 
denen Beobachtungen zu beſtimmen. Folgende Figur 
ſtellet den Weg eines Planeten vor, der ſich nach der 
Vorſtellungs ⸗ Art des Ptolemaͤus um die Erde herum 
I. 


beweget. E iſt die Erde; LM iſt der Kreis den der 
Planet beſchreibet, K der Mittelpunkt, Kl iſt der 
Kreis den der Punkt K um die Erde E herum durch⸗ 
läuft. Aus dieſer zuſammengeſetzten Bewegung ent⸗ 
ſtehet die krumme Linie, die in der Figur N 
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iſt, und die aus Epizykloiden beſtehet. Aus E geſehen 
erſcheinet der Planet rückläufig jedesmal wenn er in 
A, B, C, u. ſ. w. iſt. 


. 5 

Nachdem die Geometrie der Sternkunde zur Hülfe 
gekommen war, hatte man entdecket, daß die Him⸗ 
melskoͤrper zum Theil größer als die Erde fein müßten. 
Man hielt ſie auch ſchon nicht mehr fuͤr leichte Flam⸗ 
men, fondern für feſte Körper. Man fand unnatürs 
lich, daß ſie ſich alle um die kleine Erde, als um einen 
gemeinſchaftlichen Mittelpunkt, drehen ſollten. Man 
fand es alſo weit vernünftiger anzunehmen, daß die 
Erde und die Planeten ſich um die Sonne drehen, da 
doch die naͤmlichen Erſcheinungen erfolgen, es mag 
die Bewegung der Erde oder der Sonne angenommen 
werden. Dieſe Meinung wurde ſchon lange 7 5 
Ptolemaͤus von verſchiedenen Pythagoraͤern behaußtet, 
fand aber dazumal keinen allgemeinen Beifall, gerieth 
faſt in Vergeſſenheit, und wurde in neueren Zeiten 
durch Kopernik wieder vorgetragen. 


§. 6. 


Nach Koperniks Meinung bleibet die Sonne an 
ihrer Stelle; um ſie herum drehen ſich in Kreiſen 
Merkur, Venus, Erde (auch ein Planet), Mars, 
Jupiter, Saturn, wozu man noch den zu Koperniks 
Zeiten unbekannten Planeten Uranus ſetzen muß, der 


damals wegen ſeiner ſcheinbaren Kleinheit entweder 
ganz unbemerket blieb, oder fuͤr einen unbedeutenden 
Fixſtern gehalten wurde. Die Erde führer den Mond 
mit ſich als einen Trabanten oder Nebenploneten, der 
ſich um ſeinen Hauptplaneten drehet, waͤhrend daß 
dieſer ſeinen Kreislauf um die Sonne herum verrichtet. 
Man batte dazumal noch nicht bemerket, daß andere 


Pla- 
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Planeten ebenfalls Nebenplaneten oder Monde bei fi ſich 
baben. Folgende Zeichnung giebt einen deutlichen Be⸗ 
griff von der Anordnung des Weltgebaͤudes nach Kos 
perniks Meinung, wobei jedoch die neu 9 Him⸗ 
mels koͤrper mit angebracht find, 


Der Stern in 05 Figur bedeutet die Sonne, die 
aus dem Mittelpunkte der Sonne gezeichneten Kreise 
Sternkunde, zter Band. E mn nd 


! 


65 XIII. Hauptſtuͤck. 


ſind die Laufbahnen der hier durch Punkte angedeuteten 
Hauptplaneten. Die kleinen Kreiſe um einige dieſer 
Punkte herum, find die Laufbahnen der Nebenplaneten. 
Eigentlich ruͤcken dieſe Kreiſe fort, waͤhrend daß ſie von 
den Nedenplaneten durchlaufen werden. Die Neben⸗ 
planeten beſchreiben alſo in der That Epizykloiden, 
naͤmlich krumme Linien von der Art, wie ſie die Haupt⸗ 
planeten im ptolemäifchen Syſtem beſchreiben ($. 5.) 
Die Kreiſe dieſer Mebenplaneten find eigentlich nach 
Verhaͤltniß viel enger als ſie hier gezeichnet werden 
konnten. Von den Kreiſen einiger Hauptplaneten 
haben aus Mangel an Raum nur Bogen angebracht 
werden koͤnnen und Uranus müßte ver haͤltnißmaͤßig von 
der Sonne viel weiter abſtehen. 
Anmerkung I. Die gewohnlichen Zeichen der Sonne 
und der Planeten find folgende, die ich hier anführe, 
weil ſie groͤßtentheils in der Figur vorkommen. 


O Sonne Merkur | 5 Erde A Jupiter 
C Mond 2 Venus c Mars 5 Saturn 
H oder Furanus. 


Anmerkung II. Im Kopernikaniſchen Syſteme wers 
den diejenigen Planeten, welche der Sonne näher 
ſind als die Erde, naͤmlich Merkur und Venus, 
untere Planeten genannt, eben weil ſie aus der Sonne 
betrachtet derſelben näher find als die Erde; aus der 
entgegengeſetzten Urſache werden Mars, Jupiter, 
Saturn und Uranus, die weiter als wir von der 
Sonne abftepen, obere Planeten genannt. Naͤm⸗ 
lich, ſo wie wir ſagen, ein Ding ſei oben oder unten, 
je nachdem es mehr oder weniger vom Erdboden ab⸗ 
ſtehet, ſo wuͤrde jemand der ſich auf der Oberflaͤche der 
Sonne befände ſich auf eine ahnliche Art in Betrach⸗ 
tung der Sonne ausdrucken. 

N N 
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§. 7. 

Koperniks Syſtem erklaͤret ſehr gut die Erſchei⸗ 
nungen, die wir an den Himmelskoͤrpern bemerken. 
Man ſiehet zum Beiſpiel daraus, warum wir Merkur 
und Venus nie weit von der Sonne erblicken (H. XXI. 
§. 26. N. III.), waͤhrend daß die oberen Planeten in 
alle Entfernungen von der Sonne, bis 180°, von ihr ges 
ſehen werden. 5 19 


Es ſei S die Sonne, E die Erde; die vier abge⸗ 
bildeten Kreiſe ſeien die Laufbahnen des Merkurs, der 
Venus, der Erde, und des Mars. Aus einem Punkte 
der Erde ziehe man die Beruͤhrungslinien EA, EB, EC, 
ED der Kreiſe des Merkurs und der Venus; ſo iſt klar, 
daß wir den Merkur und die Venus von der Sonne 
nie entfernter ſehen e als um ſo viel Grade a 

2 er 
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der Winkel AES oder BES für den einen, und der CES 
oder DES für die andere betraͤgt. Ganz anders iſt es 
mit Mars. Er kann zwar der Sonne ſehr nahe ſchei⸗ 
nen, ſogar mit ihr an einer Stelle dee Himmels ſtehen, 
naͤmlich wenn er in der Gegend G feiner Bahn ift; 
während daß die Erde ſich in E befindet, ſo daß E, 8 
und G in einer geraden Linie liegen, und Mars fuͤr uns 
jenſeit der Sonne ſtehet. Verlaͤngert man aber GE 
nach F, fo iſt F der Ort wo Mars 180° von der Sonne 
entfernet, oder ihr gerade entgegengeſetzet, erſcheinen 
kann. Ziehet man durch E eine gegen FG ſenkrechte 
tinie; fo bekoͤmmt man die Orte H und I wo Mars 
von der Sonne um 90s entfernet geſehen wird, immer 
angenommen, daß die Erde in E iſt. Fur jede andere 
Stelle ihrer Bahn laſſen ſich eben ſolche Linien wie FG 
und Hl ziehen. Was vom Mars geſaget worden, gilt 
auch vom Jupiter, Saturn und Uranus. 


§. 8. 


Koperniks Syſtem erklaͤret ſehr gut warum die 
Planeten, wie der Mond, ab- und zunehmen, und 
warum dieſe Lichtwechſel nur bei Merkur und Venus 
vom vollen Scheine bis zum Verſchwinden bemerket wer⸗ 
den. (H. XXI. g. 26 N. III.) Für Merkur und Venus 
iſt die Erklarung ohngefaͤhr wie für den Mond. Man 
ſehe die Figur bei $. 16. im vorigen Hauptſtuͤcke, und 
ſtelle ſich ſtatt der Erde E die Sonne vor, ſtatt des 
Mondes M den Merkur, ſtatt der Sonne s die Erde, 
ſo iſt klar, daß ein in 8 befindlicher Zuſchauer den Mer⸗ 
kur in M ganz dunkel ſehen muß, in ganz erleuchtet, 
in O und in G halb erleuchtet, u. ſ. w. Was dieje⸗ 
nigen Planeten betrifft, die von der Sonne entfernter 
find als die Erde, fo fei-S der Mittelpunkt der Be 
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E der Mittelpunkt der Erde, und P ſei einer der oberen 
Planeten, der ſich nach und nach in P, Q, R, S, T, 
U, V, W befindet. Man ziehe in Gedanken durch 
feinen Mittelpunkt in jeder Lage eine Kugelflaͤche, die 
ihren Mittelpunkt in K hat, und die hier durch einen 
Kreisbogen vorgeſtellet wird, fo wird der Planet da: 
durch ohngefaͤhr halbiret, und ohngefaͤhr die Hälfte, 
die dem Punkte E zugekehret iſt, wird von der Erd: 
fläche geſehen; daß aber dieſe geſehene Hälfte mit der 
beleuchteten nicht ganz einerlei iſt, zeiget ſchon die 
Figur. In X und Y muß der Planet ganz erleuchtet 
erſcheinen. Je weiter der Planet von der Sonne iſt, 
defto weniger iſt der Lichtwechſel deſſelben zu merken; 
denn wenn die Entfernung der Erde von der Sonne 
nur ein kleiner Theil der Entfernung des Planeten von 
der Sonne iſt, ſo ſind die Erſcheinungen faſt ſo als 

i E 3 wenn 
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wenn der Zuſchauer in der Sonne waͤre, und von dort 
aus wuͤrde nichts als die helle Seite des Planeten ge⸗ 
ſehen werden. 


% 9 

Die Durchmeſſer der Planeten find, dem ſcheine 
nach veraͤnderlich, indem man denſelbigen Planeten 
bald groͤßer bald kleiner ſiehet. Dieſes erklaͤret ſich 
ſehr gut durch Koperniks Syſſem. Da wir nicht im 
Mittelpunkte der Kreiſe ſind, die von dem Planeten 
durchlaufen werden, fo find fie uns bald näher bald 
entfernter, und werden alſo bald nnter einem groͤßeren, 
bald unter einem kleineren Winkel geſehen. Merkur 
und Venus find uns am naͤchſten in den Zeiten ihres 
neuen Lichtes, und am entfernteſten waͤhrend ihres 
vollen Lichtes ($. 8.) alfo müffen fie in dieſem Zeitpunkte 
kleiner, in jenem aber groͤßer erſcheinen. Die uͤbrigen 
Planeten haben volles Licht wenn ſie entweder bei der 
Sonne oder 180% von ihr ſtehen; und find im erſten 
Falle von uns am entfernteſten, im letzteren aber uns 
am naͤchſten. 


§. 10. 


Daß die Planeten bald rechtlaͤuſig, bald ruͤck⸗ 
laͤuſig, bald ſtillſtehend zu fein ſcheinen (H. XXI. 5. 26. 
N. III.) iſt eine nothwendige Folge von Koperniks 
Syſtem. 

Es ſei S die Sonne, der naͤchſte Kreis um dies 
ſelbe ſtelle die Bahn des Merkurs oder der Venus vor, 
der folgende die Bahn der Erde, der aͤuſſerſte das ein⸗ 
gebildete Firmament oder der Himmel der Firſterne. 
Geſetzt nun die Erde bewege ſich von A bis E, waͤhrend 
daß der andere Planet feinen ganzen Kreis durchläuft, 
Man theile ſowohl den Bogen AE als den kleineren 

Kreis in gleichviel Theile, z. B. in viere, ſo iſt z. B. 
0 die 
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die Erde in A, waͤhrend daß der Planet ſich in a bes 
findet, und auf den Punkt & des Himmels bezogen 
wird. Wenn die Erde in B iſt, fo iſt der Planet in ! 
und ſcheinet in G zu ſeyn. Wenn die Erde in C ift, 
fo iſt der Planet in c und ſcheinet in / zu ſein. Wenn 
die Erde in D iſt, fo iſt der Planet in 4 und ſcheinet 
in à zu fein. Wenn die Erde in E ift, fo iſt der Planet 
wiederum in 2, und ſcheinet in e zu fein. Alſo hat der 
Planet erſt als rechtlaͤuſig den ſcheinbaren Weg aßryd 
zuruck geleget, dann aber als rückläufig den 
Weg de. In der Gegend J muß er eine Zeitlang ſtille 
zu ſtehen ſcheinen, weil er dort ein Maximum des Vor⸗ 
ruͤckens erreichet hat, und die Veraͤnderungen in der 
Nahe eines Maximum allemal ſehr klein find. Alſo 
iſt hier die ſcheinbare Bewegung ſehe langſam, und 
faſt unmerklich. E 4 Jetzt 
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Jetzt ſtelle der kleinere Kreis die Bahn der Erde, 
der mittlere die Bahn eines von der Sonne entfernteren 


ef 


2 


Planeten vor, und die Erde befinde ſich nach und nach 
in A, B, C, D, E, F, A, waͤhrend daß der Pla⸗ 
net ſich in a, 5, c, d, e, f, g befindet, und in a, 
6, J, J, e, O, J, K, zu ſein ſcheinet, fo iſt dieſer 
ſcheinbare Weg von a zu 8, g zu /, und / zu J recht⸗ 
laͤufig, von zu e rückläufig, von e zu O, und O zu k 
wiederum rechtlaͤufig, in der Gegend J und e muß der 
Planet ſtill zu ſtehen ſcheinen. Wenn man die Erde 
noch mehrmal herum gehen, und den Planeten weiter 
fortruͤckeu laͤßt, fo wird man bald gewahr werden, daß 


der 
N 
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der Planet in ſeinem ſcheinbaren Wege am Himmel 
allemal mehr vorwärts als ruͤckwaͤrts gehet, fo daß er 
doch zuletzt den ganzen Umfang des Thierkreiſes Durch: 
laufen muß. 

Zugleich ſtehet man hieraus, warum die Planer 
ten ſich im Thier kreiſe bald langſamer bald geſchwinder 
bewegen; es fällt z. B. in die Augen, daß die Ges 
ſchwindigkeit im Bogen e geringer iſt als in Ok. Alles 
koͤmmt hier auf die jedes malige Lage beider Körper gegen 
einander, auf die jedesmalige Richtung ihres Laufes, 
und die daher entſtehende relative Geſchwindigkeit an. 
Wer ſich hiervon noch mehr unterrichten will, der kann 
das erſte Hauptſtuͤck meiner Dynamik leſen, welches 
von der relativen und ſcheinbaren Bewegung handelt. 
Einige Saͤtze daraus ſind in der Einleitung zu dieſer 
Aſtronomie (Seite LXI. u. LXII) angefuͤhret. 


§. 11. 


In Koperniks Syſtem muß angenommen werden, 
daß die Fixrſterne fo. weit von uns entfernet find, daß 
der Durchmeſſer der Erdbahn gegen die Entfernung des 
naͤchſten Firſternes fir nichts zu achten ſei. Denn wenn 
dieſes nicht wäre, ſo mußte die ſcheinbare Lage der Sterne 
gegen einander ſich alle Jahre periodiſch veraͤndern. Zum 
Beiſpiel es ſei ED der Durchmeſſer der Erdbahn. 
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A und B ſeien zwei Sterne, die ſich in der verlaͤngerten 
Ebene der Erdbahn befinden. Aus A ziehe man in 
Gedanken eine gerade Linie AED mitten durch die Erd⸗ 
bahn. Iſt die Erde in E, fo wird der Abitand der 
Sterne A und B durch den Winkel BEA gemeſſen; in 
D aber durch den Winkel BDA; welcher inwendige 
Winkel des Dreiecks DBE kleiner iſt als der auswen⸗ 
dige BEA. Ihr Unterſchied beträgt fo viel als der 
Winkel DBE, indem die Winkel B und D zuſammen 
genommen fo groß find als T BEA. Iſt nun B uns 
ermeßlich weit von D und E entfernet, fo werden die 
Linien DB und EB faſt parallel, die Winkel BDE und 
BED machen zuſammen faſt 180° und es bleibet faſt 
nichts fuͤr den Winkel B, oder fuͤr den Unterſchied 
zwiſchen den Winkeln BDA und BEA. Dieſer Unter⸗ 
ſchied heißt die jaͤhrliche Parallaxe oder die Parallaxe 
der Sixſterne. Bis jetzt hat man fie nicht bemerken 
koͤnnen. Wenn wir alſo Koperniks Syſtem annehmen, 
ſo muß der ganze Durchmeſſer der Erdbahn gegen die 
Entfernung von der Erde bis zu den Fixſternen, ſo viel 
als nichts betragen. 


4 $. 12. 


Zum Kopernikaniſchen Syſteme geböret, daß die 
Erde waͤhrend ihres jaͤhrlichen Laufes ſich zugleich taͤg⸗ 
lich um ihre Axe drehet; welche Axe dabei immer mit 
ſich ſelbſt gleichlaufend bleibet. Dieſe Umdrehung er⸗ 
klaͤret ſehr gut die ſcheinbare Umdrepung des ganzen 
Himmels in 24 Stunden. 


Es ſei ADB die Erde, DE ibre Axe, C ihr Mit⸗ 
telpunkt, F ein Stern, A der Ort eines Zuſchauers 
auf der Erde, FC eine gerade Linie vom Stern bis 


zum Mittelpunkte der Erde gezogen, AP eine gerade 
Linie 
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Linie vom Zuſchauer bis zum Stern. Waͤhrend daß 
ſich die Erde um ihre Axe DE drehet, ſo beſchreibet 


. * 
der Ort A den Kreis AB, wovon bier nur die Hälfte 
gezeichnet iſt. Stellet man ſich nun vor, daß die Linien 
AF, CF in Betrachtung der Erdkugel unverruͤcket 
bleiben, fo beſchreibet auch der Punkt H, wo FC die 
Erdflaͤche ſchneidet einen Kreis HMI, und das Erde 
F der Linie CHF beſchreibet im Himmels raume einen 
Kreis FKL. Ginge der Stern mit dem Ende F der 
Linie CHF herum, das heißt, beſchriebe er den Kreis 
FL, fo würde er dem Zuſchauer A unbewegt ſcheinen, 
weil er immer an der Spitze des Winkels AFC wäre, 
wo man ihn vorher ſahe. Zum Beiſpiel, geſetzt es fer 
der Winkel AFC in die Lage GKC gekommen, der 
Punkt A ſei alſo jetzt in G, und der Punkt Hin M; 
waͤre nun der Stern in K, fo würde man keine Ver» 
änderung bemerken. Nun aber iſt der Stern nieht 1 
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K gekommen, ſondern er iſt in F geblieben. Der Zus 
ſchaner, der ihn in K ſuchet und ihn in P ſiehet, kann 
ſich alſo nicht anders vorſtellen, als daß der Stern von 
K bis F zuruͤck gegangen iſt. Man wird einſehen, daß 
der Stern um eben ſoviel Grade zuruͤck zu gehen ſchei⸗ 
net als der Zuſchauer vorwärts gehet, daß nämlich der 
Bogen FK ſo viel Grade hat als HM und als A8. 
In der Figur iſt mit Vorſatz angenommen, daß die 
Winkel ECF und CFA nicht in einer Ebene liegen, das 
mit der Beweis um deſto allgemeiner werde. 

Wenn alſo angenommen wird, daß wir vom 
Abend gegen Morgen um die Axe der Erde gedrehet 
werden; ſo iſt natuͤrlich, daß die Sterne uns vom 
Morgen gegen Abend Kreiſe zu beſchreiben ſcheinen. 


§. 13. g 


Das kopernikaniſche Syſtem erklaͤret ſehr gut den 
Auf und Untergang der Himmelskoͤrper. 


A. 


Es 
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Es ſei A ein Stern, CE die Erde, FG ihre ver⸗ 
laͤngerte Achſe, ſo beſcheinet der Stern A einen Theil 
DCBD der Erde, welcher wegen der großen Entſer⸗ 
nung des Sterns fuͤr eine Halbkugel gerechnet werden 
kann; die andere Halbkugel DCBD wird nicht vom 
Stern beſchienen, und bleibt im dunkeln in fo fern ihre 
Erleuchtung bloß vom Stern Aabhaͤngt. Man ſtelle 
ſich über dieſen letztern Theil eine bohle balbkugelige 
Kapſel vor, durch welche die halbe Erde bedecket wird, 
ſo werden alle unter dieſer Kapſel befindlichen Punkte der 
Erdflaͤche vom Stern A nicht beſchienen, und folglich 
auch von einem Auge, was ſich an einem ſolchen Punkt 
befindet, nicht geſehen. Es ſei DCPBEQD derjenige Mit; 
tagskreis der Erde, deſſen verlaͤngerte Ebene durch den 
Mittelpunkt des Sterns gehet, und der in D uud in B 
von demjenigen Kreiſe gefchritten wird, welcher Schat⸗ 
ten und Licht trennet. Man ziehe in Gedanken auf 
der Erdflaͤche die Kreiſe BC und ED mit dem Gleicher 
KL parallel, und auſſer dieſem Gleicher ziehe man noch 
zwiſchen ihm und BC und DE ein Paar mit dieſen 
geichlaufende Kreiſe UI und MN. Nun ſtelle man ſich 
vor die Erde fange an ſich zu drehen, die dunkle Huͤlſe 
bleibe aber über der Schattenſeite unbeweget, fo iſt 
wohl einzuſehen, daß die Punkte H, K, M fo lange 
vom Stern A erleuchtet bleiben, bis daß ſie in R, 8, 
T die dunkele Hülle erreichet haben; dann höretein Zu: 
ſchauer der ſich in dieſen Punkten befindet auf, den 
Stern A zu ſeben, und ſaget, der Stern gehe unter. 
Die Stralen, die von A bis R, S, J reichen, ſtreiſen 
oder beruͤhren nur die Erdkugel, und find folglich im 
Horizonte des Orts R oder S oder T; deswegen ſchei⸗ 
net es als wenn der verſchwindende Stern ſich unter 
den Horizont verbaͤrge. Anf der andern Seite der 
Kugel geſchiehet das Aufgeben oder Erſcheinen über dem 
Horizonte auf eine ganz Äbnliche Art. Für die Ber 

wohner 
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wohner des Gleichers ſind die Sterne ſo lange uͤber dem 
Horizonte als darunter; denn da DB und KL beide zu 
den groͤßten Kreiſen der Erdkugel gehoͤren, fo halbiren fie 
einander (Einleitung S. XLII.), alſo iſt KS SL. Für 
die Bewohner eines parallelen Kreiſes HI, welcher 
den Stern naͤher am Zenith hat als der Bewohner des 
Gleichers, iſt HR größer als RL, und folglich die Er⸗ 
ſcheinung uͤber dem Horizonte laͤnger als die Verbergung 
unter demſelben. Fuͤr die Bewohner eines Parallels 
MN, wo der Stern vom Scheitel entfernter iſt als 
unter dem Aequator, iſt MT kleiner als TN, alfo die 
Zeit der Erſcheinung uͤber dem Horizonte kuͤrzer als die 
Zeit der Nichterſcheinung. Endlich giebt es einen 
Theil der Erde um den Pol P herum, naͤmlich CPBC 
der immer vom Stern beſchienen und wo er alſo immer 
geſehen wird, ein anderer hingegen um den Pol Q, 
naͤmlich DQED, wo er niemals geſehen wird. Und 
zwar erſtrecken ſich dieſe Stellen ſo viel Grade vom 
Erdpole abwärts als der Stern vom himmliſchen Glei⸗ 
cher abſteht oder als feine Abweichung beträgt. Denn 
man bringe in Gedanken den Stern in G, naͤmlich in 
die verlängerte Erd s Axe, fo beleuchtet er beſtaͤndig die 
Haͤlfte KP L der Erde, fo daß die Graͤnze des Lichtes 
und des Schattens 90° vom Pole abſtehet, dann aber 
iſt auch die Abweichung des Sterns = 90°. Schiebet 
man nun in Gedanken den Stern von G nach A, fo 
drehet ſich der Kreis DB mit ihm, und um eben fo vie! 
Grade. Es ſei z. B. GA = go, ſo iſt auch Z LSB 
und der Bogen LB = 408, folglich PB == 90°— 40%, 
dieſes iſt aber auch die Abweichung des Sterns, naͤm⸗ 
lich das Komplement ſeines Abſtandes vom Pol. 
Braͤchte man den Stern in den himmliſchen Gleicher, 
ſo waͤre er in der verlaͤngerten Ebene des irrdiſchen 
Gleichers, und die erleuchtete Halbkugel würde von 
einem Pol zum andern reichen, z. B. QDCPQ würde 

f er: 
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erleuchtet, OEB PO aber dunkel fein, Als dann würde 
unter allen parallelen die Zeit vom Untergange bis zum 
Aufgange des Sterns, der Zeit vom Aufgange bis zum 
Untergange gleich ſein. 

Wenn man ſtatt des Sterns der Mond oder die 
Sonne in A verſetzet, fo laßt ſich ihr Auf- und Unter - 
geben, und zugleich die Erleuchtung die die Erde von 
dieſen beiden Weltkoͤrpern erhält auf eine ganz ahnliche 
Art erklären; nur daß fie ihre Abweichung verändern, 
ohne ſich jedoch ſehr weit vom Gleicher entfernen. 


N % 14. 
Koperniks Syſtem erklaͤret ſehr gut den ſchein / 
baren Lauf der Sonne durch die 12 Himmelszeichen. 


Es ſei S die Sonne, L die Er jabrl! 
um die Sonne ihre Kaufbahn LOGLBefhreiber De 
äußere Kreis ſtelle den Durchſchnitt der verlängerten 
Ebene der Erdbahn und der eengebildeten hohlen Flaͤche 
des Himmels vor, fo bedecket die Sonne für den in L. 

be⸗ 
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befindlichen Erdbewobner den Punkt XII des Himmels, 
oder ſie ſcheinet ſich in dieſen Punkte zu befinden. Aus 
F wird fie in I geſehen, aus G in II, aus H in III, 
aus I in IV, K aus in V, aus L in VI, aus M in 
VII, aus Nin VIII, aus O, in IX, aus P in X, aus 
Qin XI, endlich aus E wiederum in XII. Wenn ein 
Zuſchauer in der Sonne waͤre, ſo wuͤrde er die Erde 
immer ſechs Zeichen von der Stelle ſehen, wo der Erd⸗ 
bewohner die Sonne ſiehet, z. B. wenn die Erde in 
E iſt, wird fie aus S in VI geſehen; waͤhrend daß fie 
die Sonne S in XII ſiehet. Eben fo, wenn die Erde 
in F iſt, fo wird fie aus der Sonne in VII geſehen, 
ſiehet aber die Sonne in I u. ſ. w. 


$ 15: 
Das Kopernikaniſche Syſtem erklaͤret ſehr gut, 
warum der Gleicher und ſein Pol am Himmel ihre 
Stelle nicht in jedem Jahre periodiſch veraͤndern. 


Ep 


Es 


* 
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Es ſei Ah ein Theil der Laufbahn der Erde, wel⸗ 
che ſich einmal in C, das andere mal in D befindet; 
CL, DM ſei ihre Axe, die ſich immer ſelbſt parallel 
bleibet; CE, Df die Verlängerung derſelben bis zu 
den Sternen, ſo waͤre eigentlich der himmliſche Pol 
einmal in E das andere mal in F. Ziehe in Gedanken ED, 
Iſt nun die Entfernung CE oder DF fo groß, daß CD uns 
merklich dagegen ſei, ſo begegnen ſich die Linien CE, 
DE in einer Entfernung, die man fuͤr unendlich halten 
kann, alſo muͤſſen ſie für gleichlaufend gehalten werden, 
und DE kann nicht von DF unterſchieden werden. Nun 
aber wird in Koperniks Syſteme angenommen, daß 


die ganze Erdbahn gegen die Entfernung von der Erde 


bis zu den Fixſternen unmerklich wenig beträgt, (H. 11.) 
alſo iſt die Ortsveraͤnderung EF des himmliſchen Poles, 
von der Erde betrachtet, ſo klein, daß ſie nicht bemerket 
werden kann. Es ftelle ferner IK eine gerade Linie vor 
die gegen LE ſenkrecht iſt, und durch den Mittelpunkt 
der Erde gehet, ſo lieget ſie im irdiſchen Gleicher und 


erreichet in I und K den himmliſchen Gleicher. ft 


nun die Erde von C bis D fortgerücket, und die Linie 
IK mit ihr, fo befindet fich dieſe jetzt in GH, der Punkt 
I des bimmliſchen Gleichers iſt jetzt in G, und K iſt in 
H. Aus derſelbigen Urſache aber, warum die Orts⸗ 
veränderung EF des Poles unmerklich war, iſt auch 
die Ortsveraͤnderung IG, KH unmerklich; alſo bleiben 
überhaupt, dem Anſcheine nach der Pol und der Gleicher 
am Himmel immer in derſelbigen dage, und man hat 
in der That bis jetzt nicht die geringſte periodiſche Ver⸗ 
änderung darinn wahrnehmen koͤnnen, in fo fern eine 
ſolche Veränderung von der jahrlichen Bewegung der 
Erde herruͤhren ſollte. 


Sternkunde, zter Band, 5 8. 16. 
4 


* 
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Koperniks Syſtem erklaͤret ſehr gut, warum die 
Sonne bald im Gleicher, bald uͤber, bald unter dem⸗ 
ſelben erſcheinet. 


Es ſei S die Sonne, FGEHF die Erdbahn, die 
bier perſpektioiſch wie eine ziemlich abgeplattete Ellipſe 
vorgeſtellet wird; es ſei DABCD der ſcheinbare Weg 
der Sonne am Himmel oder die Ekliptik. Es ſei HI, 
GL die Richtung der Erdachſe. Man hat im vorigen 
Paragraph geſehen, daß die Punkte I und L am Him⸗ 
mel nicht zu unterſcheiden find, und wenn man SK mit 
FL uud GL parallel, durch die Sonne ziehet, fo kann 
man K ebenfalls für den Himmelspol annehmen. Man 
gedenke ſich durch den Mittelpunkt der Sonne einen 
Kreis gegen SK ſenkrecht, deſſen verlängerte Ebene den 
Himmel in BMD N ſchneidet, fo iſt dieſer letztere Kreis 
der bimmliſche Gleicher, oder wenigſtens iſt er von der 
Erde aus nicht von demjenigen Kreiſe zu unterſcheiden, 
den die verlaͤngerte Ebene des Erdgleichers am Himmel 
machet. ($. 15.) Beide Kreiſe DABCD und DM BND 
ſind groͤßte Kreiſe des Himmels; ſie halbiren ſich 
demnach, und ihre Ebenen ſchneiden ſich in Bund D, fo 

daß 


* 
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daß BCD, BND, DAB, DMB halbe Peripherien 
ſind. Beide Kreiſe haben eine gewiſſe Neigung gegen 
einander, welche gemeſſen wird durch den Winkel ven 
zwei gerade Linien machen, die beide durch S oder einen 
anderen Punkt der Durchſchnittslinie BD gehen, gegen 
dieſe BD ſenkrecht ſind, und deren eine in der Ebene 
der Ekliptik, die andere aber in der Ebene des Gleichers 
lieget. In der Figur wird angenommen, daß die 
Ekliptik in der Ebene des Papieres lieget, der A⸗qua⸗ 
tor aber ſchief gegen dieſelbe, fo daß die Halfte BND 
unter der Ebene des Papieres befindlich ſei, die andere 
Haͤlfte DMZ aber daruber. Geſetzt nun die Erde fei 
in F, fo ſiehet fie die Sonne in D, alſo im Durchs 
ſchnittspunkte des Aequators und der Ekliptik, oder im 
Fruͤhlingspunkte. Iſt die Erde in U gekommen, fo 
ſtehet fie die Sonne in C, alfo über dem Gleicher BND. 
Sie ſteiget dem Anſcheine nach immer hoͤher über den 
Gleicher, bis daß fie die größte Höhe über demſelben 
erreichet hat, welche in Graden gemeſſen, der Neigung 
beider Ebenen BND und BED gegen einander gleich 
iſt. Dann naͤbert ſich die Sonne dem Scheine nach 
wieder dem Gleicher, bis daß die Erde in E kommt 
und die Sonne in B oder im Herbſtpunkte ſie het. Iſt 
die Erde in G, ſo wird die Sonne in A unter dem 
Gleicher BMD geſeben; fie ſcheinet ſich je mehr und 
mehr unter den Gleicher zu vertiefen, bis daß ſie eine 
Tiefe erreichet hat, die, in Graden gerechnet wiederum 
der Neigung des Gleichers gegen die Ekliptik gleich iſt. 
Dann erhebet ſie ſich dem Scheine nach wieder, bis 
daß die Erde wieder in Fift, und die Sonne wieder 
in D fiehet. Dann hat das Jahr ein Ende, und der Lauf 
der Sonne in der Ekliptik fängt wieder von vorne an. 


§. 17. 
Koperniks Syſtem erklaͤret ſehr gut die Jahres- 
zeiten, nebſt der Länge und Kürze der Tage. Zwar 
f F 2 baben 
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haben wir ſchon vorlaͤufig (H. IV. §. 14.) eine Erlaͤute⸗ 
rung hieruͤber gegeben; allein, wegen der Wichtigkeit der 


Sache, wollen wir fie hier noch umſtaͤndlicher beleuchten. 


Es 


Vou der Einrichtung des Weltgebaͤudes. 85 


Es fei I der Mittelpunkt der Sonne. Die acht 
Kreiſe moͤgen die Erde in verſchiedenen Stellungen in 
Betrachtung der Sonne vorſtellen. Die elliptiſche 
Anie, welche dieſelben verbindet, ſei die perſpektiviſche 
Abbildung der Erdbahn. Der Zuſchauer muß ſich 
außerhalb derſelben verſeßen, und zwar ſeitwaͤrts, jer 
doch nicht in der Verlangerung ihrer Ebene. SN ift 
allenthalben die Achſe der Erde, welche ſich ſelbſt gleich⸗ 
laufend bleibet, und gegen die Erdbahn ſchief geſtellet 
iſt, GL iſt der Gleicher, GN iſt die nördliche Halb⸗ 
kugel, GSL die ſuͤdliche, TE iſt der Graͤnzkreis zwi⸗ 
ſchen Licht und Schatten, ICE ift die Tagſeite, in fo 
fern fie vom angenommenen Zuſchauer geſehen wird, 
TLE aber derjenige Theil der Nachtſeite, welchen ders 
ſelbige Zuſchauer ſehen kann. TR und ME find zwei 
mit dem Gleicher parallelen Kreiſe, ſo weit vom Pole 
N oder 8 entfernet, als jedesmal die Abweichung der 
Sonne betraͤgt. Laßt uns nun die Erde in ihrem jaͤhr⸗ 
lichen Umlaufe um die Sonne verfolgen. 


Erſtlich ſei die Erde in @, und zwar in ſolcher 
Lage, daß eine gerade linie, die man ſich von I bis a vor: 
ſtellet, ſenkrecht fei gegen die Durchſchnittslinie des irdi⸗ 
ſchen Gleichers und der Erdbahn. In dieſer Lage 
machet die len mit dem irdiſchen Gleicher denſelbigen 
Winkel, den der Gleicher mit der Erdbahn machet, 
dieſer Winkel beträgt bekannter maaßen ohngefaͤhr 23% 
Grad. Die eingebildete Linie Ix ſchneidet alſo die 
Oberflaͤche der Erde an einem Orte der 233 Grad ſuͤd⸗ 
lich vom Gleicher lieget. In dieſer Lage drehet ſich die 
Erde um ihre Achſe, und alle Oerter, deren ſuͤdliche 
Standbreite 234 Grad beträgt, gehen durch die Linie 
Ia, und bekommen die Sonne gerade im Scheitelpunkte 
zu ſehen. Der Kreis auf der Erdflaͤche, worinn alle 
gedachte Oerter liegen, oder welcher 23% Grad ſuͤdlich 
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vom Gleicher abſtehet, iſt der füdliche irdiſche Wen: 


dekreis. Wenn man nun in Gedanken durch J eine 
Ebene mit den irdiſchen Gleicher parallel leget, ſo ſchnei⸗ 
det fie den Himmel in einem Kreiſe, welcher der himm⸗ 
liſche Gleicher iſt (J. 16.), und die Sonne I aus & bes 
trachtet ſcheinet an einem Punkte des Himmels zu ſtehen, 
der 233 Grad vom himmliſchen Gleicher entfernet iſt; 
und der ſcheinbare Kreis, den ſie an dieſem Tage am 
Himmel beſchreibet, iſt der ſuͤdliche himmliſche Wen⸗ 
dekreis. Das Wort Wendekreis zeiget an, daß die 
Sonne ſich nicht weiter vom Gleicher entfernet, ſondern 
ſich zurück zu wenden ſcheinet. Sie tritt alsdann in das 
zehnte Zeichen des Sonnenkreiſes, und dieſes geſchiehet 
am zıten December. Für uns Bewohner der noͤrd⸗ 
lichen Halbkugel GNL ſteiget alsdann die Sonne nicht 
boch über den Horizont; denn da ihre Stralen ſenk⸗ 
recht auf ſolche Punkte der Erde fallen, die 233 Grad 
jenſeit des irdiſchen Gleichers liegen, ſo kann ſie uns 
ihr Licht nur in ſehr ſchiefer Richtung zuſchicken. An 
dieſem Tage bleibet der Grenzkreis TE zwiſchen Licht 
und Schatten um 233 Grad von dem Pole entfernet, 
weil dieſes die Abweichung der Sonne iſt. Und da 
die Keeife TR, ME in ſolchen Abftänden von den Polen 
gezogen, find, die der Abweichung der Sonne gleich 
find, naͤmlich in der Lage , 234 Grad von den Polen, 
fo reichet der Kreis TE an die Kreiſe TR, ME und bes 
ruͤhret ſie. Bei der taͤglichen Umwaͤlzung der Erde 
bleiben diejenigen Oerter, welche zwiſchen dem Nord⸗ 
pole N und dem Kreiſe TR liegen, in beftändiger Dun⸗ 
kelheit und bekommen die Sonne nicht zu ſehen. Dies 
jenigen Oerter Hingegen, die zwiſchen dem Suͤdpole 8 
und dem Kreiſe ME liegen, haben einen beſtaͤndigen Tag. 
In der Lage a der Erde, find TR und ME die Polarkreiſe. 
Die Oerter, die im Gleicher GL liegen, haben nicht 
nur in der Lage & der Erde, ſondern in jeder andern 


immer 
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immer 12 Sunden Tag und 12 Stunden Nacht. Denn 
da die Kreiſe GL und TE beide zu den größten Kreiſen 
der Erdkugel gebören, fo halbiren fie einander. Je 
der Ort aber, der zwiſchen dem Gleicher und dem noͤrd⸗ 
lichen Polarkreiſe TR lieget, bleibet, wenn die Erde in 
c iſt, bei der täglichen Umwaͤlzung länger in der Schat⸗ 
tenſeite als in der Lichtſeite, weil dieſe hier kleiner iſt; 
alſo ſind die Naͤchte laͤnger als die Tage. Und da 
dieſe Ungleichheit deſto größer wird, je weiter die Sonne 
jenſeit des Gleichers ſtehet, ſo iſt am 21 December, 
da die Sonne am weiteſten jenſeit des Gleichers ſtehet, 
fuͤr jeden Bewohner der Erde, der ſich zwiſchen dem 
Gleicher und dem noͤrdlichen Polarkreiſe befindet, die 
Nacht am laͤngſten und der Tag am kuͤrzeſten. Ferner, 
da die Waͤrme der Luft und aller uns umgebenden Ge: 
genſtaͤnde groͤßtentheils von den Sonnenſtralen abhaͤn⸗ 
gen, und da jetzt die Sonne fuͤr die Erdbewohner zwi⸗ 
ſchen GL und TR nur in ſehr ſchiefer Richtung ihre 
Stralen wirft, da ſie auch in 24 Stunden laͤnger ver⸗ 
borgen bleibet als ſie uͤber dem Horizonte ſichtbar iſt, 
ſo iſt fuͤr die erwaͤhnten Erdbewohner die Zeit der ſuͤd⸗ 
lichen Sonnenwende eine kalte Jahreszeit, und zwar 
fängt jetzt die Kaͤlte erſt recht an empfindlich zu werden, 
weil der Ueberreſt von Waͤrme der noch in der Luft 
vorrärhig war, jetzt ganz verſchwunden iſt. Deswegen 
rechnet man den Anfang des Winters vom Tage der 
ſuͤdlichen Sonnenwende an. f 
Nun ſei die Erde bis P gekommen, und habe etwa 
den Sten Theil ihres Umlaufes vollendet, welches in 
64 Woche geſchiehet. Jetzt iſt die Linie IB nicht mehr 
gegen den Durchſchnitt des Gleichers und der Erdbahn 
ſenkrecht. Die Linie IB liegt in der Fläche der Erd⸗ 
bahn. Da ſie nun gegen den gemeldeten Durchſchnitt 
nicht ſenkrecht iſt, fo iſt ihre Neigung gegen den Glei ⸗ 
cher nicht der Neigung beider Ebenen gegen einander 
F 4 gleich, 
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gleich, ſondern viel kleiner. Wenn man in Gedanken 
die Ebenen der Erdbahn und des irdiſchen Gleichers 
nebſt der Linie IB bis zum Himmel verlängert, fo ber 
kommt man den Sonnenkreis, den himmliſchen Gleicher 
und dem Ort der Senne im Sonnenkreiſe. Wenn man 
nun vom Orte der Sonne einen Bogen eines größten 
Kreiſes ſenkrecht gegen den himmliſchen Gleicher faͤllet, 
ſo zeigen die Grade dieſes Bagens an, um wieviel die 
verlängerte BI gegen den verlängerten Erdgleicher, alfo 
auch BI ſelbſt gegen den Erdgfeicher ſelbſt geneigt ſei. 
Man muß ſich immer hierbei erinnern, daß alle himm⸗ 
liſchen Gleicher, die aus der Verlängerung des irdiſchen 
in ſeinen verſchiedenen Lagen entſtehen koͤnnen, ſich mit 
einander vermengen und nur einen einzigen ausmachen. 
Da jetzt die Neigung der Linie IB gegen den Erdgleicher 
kleiner iſt als 23% Grad, ſo ſchneidet dieſe Linie die 
Erdflaͤche, in einer ſuͤdlichen geographiſchen Breite die 
kleiner iſt als 233 Grad; bei der täglichen Umwaͤlzung 
der Erde gehen alle diejenigen Oerter, welche dieſe geo⸗ 
graphiſche Breite hahen unter der Sonne durch, ſo 
daß ſie ihnen im Scheitel ſtehet. Die Sonne ſelbſt 
aber ſcheinet den Erdbewohner am Himmel einen Kreis 
zu beſchreiben, der eben ſo viel Abweichung hat als 
die eben erwaͤhnte geographifche Breite beträgt. Da 
jetzt die Sonne ihre, Stralen ſenkrecht auf Oerter wirft, 
die dem Gleicher näher find als da die Erde in ea war, 
ſo fallen ſie nicht mehr ſo ſehr ſchief fuͤr die Bewohner 
der nördlichen Halbkugel. Der Grenzkreis TR zwi⸗ 
ſchen Licht und Schatten reichet ſchon naͤher an die Pole 
und die Kreiſe TR und ME wo es in eins fort dunkel 
oder hell iſt, ſtehen jetzt weniger als 234 Grad von 
den Polen ab, weil die Abweichung der Sonne we⸗ 
niger betragt. (§. 13.) Da der Kreis TE nicht mehr 
ſo ſchief gegen den Gleicher und folglich gegen 
deſſen Parallelen ſtehet, ſo werden diejenigen 
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Parallelen, die zwiſchen TR und ME find, nicht mehr 
vom Kreiſe TE in fo ſehr ungleiche Theile geſchnitten. 
Zwiſchen GL und TR iſt zwar derjenige Theil eines 
Parallels der im Schatten lieget groͤßer als der erhellete, 
aber der Unterſchied iſt kleiner als in a. Bei der taͤg⸗ 
lichen Umwaͤlzung ſind demnach die Naͤchte noch laͤn⸗ 
ger als die Tage, aber die Ungleichheit iſt nicht mehr 
ſo merklich. Zwiſchen GL und ME ſind die Tage laͤn⸗ 
ger als die Naͤchte, aber ebenfalls mit einem Unter⸗ 
ſchiede der weniger beträgt als in 4. Man ſiehet alſo, 
daß in der nördlichen Hälfte der Erdkugel feit dem 2 1ten 
December die Tage zu, und die Naͤchte abnehmen. 
Wegen der längeren Verweilung der Sonne uͤber dem 
Horizonte und der weniger ſchieferen Richtung ihrer 
Stralen, ſollte fie nun mehr wirken; indeſſen iſt dieſe 
Wirkung noch wenig oder gar nicht zu merken, weil 
luft, Erde und alles was uns umgiebt, ſich ſobald 
nicht wieder erwaͤrmen laſſen, wenn ſie einmal erkaͤltet 
ſind. Man iſt alſo noch mitten im Winter, naͤmlich 
im Anfange des Februars. 

Am k roten März iſt die Erde in J. Hier gehet 
die verlaͤngerte Durchſchnittslinie des irdiſchen Glei⸗ 
chers mit der Erdbahn durch den Mittelpunkt der 
Sonne. Die Linie yI lieger demnach zugleich in den 
beiden Ebenen, oder wenn man ſolche nebſt l verlaͤn⸗ 
gert, ſo wird die Sonne aus der Erde im Durchſchnitte 
des himmliſchen Gleichers und des Sonnenkreiſes alſo 
am Ende des XIIten oder im Anfange des Iten Zeichens 
geſehen. Da die bemeldete Durchſchnittslinie in der 

Ebene des irdiſchen Gleichers lieget, und durch deſſen 
Mittelpunkt geber, fo ſchneidet fie die Erdaxe und zwar 
ſenkrecht. Wenn man aus dem Punkte des Gleichers, 
der von der Linie 17 geſchnitten wird, einen Kreis durch 
die beiden Pole ziehet, fo iſt diefer ein größter Kreis 
der Erdkugel und iſt zugleich der Grenzkreis zwiſchen 
5 / F 5 licht 
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Licht und Schatten. Die Erde wird demnach jetzt bis 
au beide Pole erleuchtet, die Kreiſe TR und ME ver: 
ſchwinden. Der Grenzkreis zwiſchen Licht und Schat⸗ 
ten halbiret jetzt alle Parallelen, und bei der taͤglichen 
Um waͤl fung bleibet jeder Erdbewohner gleich lange Zeit 
im Lichte und im Schatten; das heißt, auf der ganzen 
Erde ſind Tag und Nacht gleich. Da die Sonne jetzt 
den Bewohnern des irdiſchen Gieichers gerade uͤber 
dem Kopfe ſtehet, ſo ſehen wir Bewohner des noͤrdli⸗ 
chen Halbkugel ſie nicht mehr in ſo ſchiefer Richtung, 
ſondern fie erbebt ſich betrachtlich uber unſeren Horis 
iont. Sie wirket nun ſchon merklich, die Kaͤlte des 

Winters verſchwindet, und der Fruͤhling faͤngt an. 
Ohngefähr 6 Wochen ſpaͤter, alſo in den erſten 
Tagen des Maimonats befindet ſich die Erde in d, nach⸗ 
dem fie wiederum von aus den sten Theil ihrer Lauf⸗ 
bahn vollendet hat. Wenn man in Gedanken 1 ziehet, 
ſo ſchneidet dieſe Linie die Erdflaͤche in einem Punkte, 
der vom Gleicher an gerechnet noͤrdlich lieget. Die 
Sonne kommt alſo uns Bewohnern der noͤrdllchen Halb⸗ 
kugel immer naͤher, in ſo fern ſie uns ihre Stralen we⸗ 
niger ſchief zuwirft, und ſich unſerem Scheitelpunkte 
zu naͤhern ſcheinet. Bei der taͤglichen Umwaͤlzung ſind 
wir jetzt laͤngere Zeit in der Lichtſeite als in der Schat⸗ 
tenſeite, das heißt, die Tage nehmen bei uns zu, und 
die Nächte nehmen ab. Der Nordpol N iſt der Sonne 
mehr zugewandt als der Südpol 8, oder die Abwei⸗ 
chung der Sonne in Betrachtung des irdiſchen, folgs 
lich auch des himmliſchen Gleichers iſt nördlich gewor⸗ 
den. Alſo werden nicht nur die Tage in der noͤrdlichen 
Halbkugel länger, ſondern da die Erleuchtung bis über 
dem Nordpol reichet, fo herrſchet innerhalb eines Kreis 
ſes TR eine beftändige Erleuchtung, hingegen innerhalb 
des entgegengeſetzten Kreiſes ME eine beftändige Dun⸗ 
kelheit. Dieſe Kreiſe ſtehen von den Polen um ſo viel 
8 f Grade 
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Grade ab, als jetzt die noͤrdliche Abweichung der Sonne 
betraͤgt, daß heißt, weniger als 233 Grad. Wegen 
der Annäherung der Sonne zum Scheitelpunkte, und 
ihres längeren Verweilens über dem Horizonte nimmt 
die Waͤrme zu, und der Fruͤhling dauret fort. 

Am zoten Junius gelanget die Erde in e, und 
bat nun von & aus 18069izuruͤck geleget: die Sonne von 
e aus betrachtet, verlaͤßt das dritte Zeichen der Ekliptik, 
und tritt in das vierte. Die Erde befindet ſich jetzt wie⸗ 
derum in einer ähnlichen Lage, wie ſie in * hatte; nur 
daß alles, was in en von der nördlichen Halbkugel 
galt, jetzt für die füdliche eintritt. In e erreichet die 
Sonne ihre größte ſuͤdliche Abweichung, in e ihre 
größte noͤrdliche, jede betraͤgt 235 Grad. In a haben 
wir Einwohner der nördlichen Halbkugel den kuͤrzeſten 
Tag, in e den laͤngſten. In e fängt für uns der 
Winter an, in e der Sommer. In e war der Kreis 
TR in fortdaurender Dunkelheit, in E in beſtaͤndiger 
Helligkeit, in a iſt der Kreis ME erhellet, in e iſt er 
verdunkelt; beide Kreiſe in beiden Lagen ſtehen 232 
Grade von den Polen ab. In e beſchreibt die Sonne 
in ihren ſcheinbaren täglichen Laufe den ſuͤdlichen Wen⸗ 
dekreis, in e den nördlichen. In a fängt der Winter 
an, in e der Sommer. Alles dieſes laͤßt ſich fuͤr die 
Stelle e auf gleiche Art erklaren, wie oben fuͤr die 
Stelle & geſchehen iſt. 

Nach 6 Wochen, alſo in den erſten Tage des 
Auguſts iſt die Sonne in L, in einer Lage, die der 
Lage G gerade entgegengeſetzet, hingegen der Lage z voll⸗ 
kommen aͤhnlich iſt. So viel die Sonne von d bis e 
an noͤrdlicher Abweichung zugenommen hatte, ſo viel 
hat fie jetzt von e bis wieder abgenommen; die Tage 
find wieder eben fo lang als in J. Der beſtaͤndig er⸗ 
leuchtete Kreis TR und der beſtaͤndig dunkele ME find 
wieder eben fo groß wie in d. Jedoch haben wir 25 
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mehr Wärme als in J, weil jetzt alles um uns herum 
ſehr erwaͤrmet worden. Ja es pfleget gegen dieſe Zeit 
die groͤßte Hitze fuͤr uns Nordleute einzutreten; die ſo⸗ 
genannten Hundstage werden naͤmlich vom a2ten Ju⸗ 
lius bis zum zaten Auguſt gerechnet. f 

In; iſt die Lage der Erde wiederum wie in / 
An beiden Stellen gehet die Durchſchnittslinie des irdi⸗ 
ſchen Gleichers und der Ekliptik durch die Sonne; an 
beiden ſind Tag und Nacht gleich, an beiden gehet die 
Erleuchtung bis an die Pole. In Y fieng der Fruͤhling 
an, in u der Herbſt, und zwar pfleget dieſes den 22tem 
September zu geſchehen. 

Sechs Wochen ſpaͤter, alſo in den erſten Tagen 
des Novembers iſt die Erde in 9, und ihre Lage iſt der⸗ 
jenigen in 2 gleich; an beiden Orten iſt die Abweichung 
der Sonne ſuͤdlich, jedoch geringer als 233 Grad, 
an beiden Stellen ſind fuͤr die noͤrdliche Halbkugel die 
Tage kuͤrzer als die Mächte. An beiden Stellen iſt 
der Kreis TR dunkel und der Kreis ML hell; dieſe 
Kreiſe erſtrecken ſich nicht bis 23 Grad, von den Polen 
an gerechnet. Jedoch iſt es fuͤr uns Nordbewohner in 
9 nicht fo kalt als iu , weil wir in noch etwas von 
der Sommerwaͤrme in der Erde und in allen uns um⸗ 
gebenden Gegenſtaͤnden übrig haben, welches in der 
Fall nicht iſt. 

Endlich gelanget am 21ten December die Erde 
wiederum in , und die ganze jährliche Periode fängt 
von vorne wieder an. — 

Wenn man ſich eine rechte ſinnliche Vorſtellung 
von dieſen jährlichen Abwechſelungen machen will, fo 
ſtelle man des Abends ein einzelnes Licht auf einen Tiſch, 
die Sonne vorzuſtellen; nun nehme man eine kuͤnſt⸗ 
liche Erdkugel ſammt ihrem Geſtelle; man ſtelle ſie ſo, 
daß der Gleicher um 232 Grad über dem hoͤlzernen 

Horizonte erhoͤhet fei, welcher hier einem Theil der 
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Fläche der Ekliptik vorſtellen ſoll. Man halte fie in 
einer ſolchen Hoͤhe, daß die Lichtſtralen eben laͤngs dem 
hoͤlſernen Horizonte ſtreifen. Nun gehe man mit der 
Weltkugel in den Haͤnden um den Tiſch herum, und 
ſorge dafür, daß die Erdachſe immer mit ſich ſelbſt par 
rallel bleibe, das heißt, daß ihre Verlaͤngerung ſo viel 
als möglich immer denſelbigen Punkt des Himmels 
treffe, man drehe dabei waun man will die Kugel um 
ihre Axe, ſo hat man eine lebhafte Vorſtellung vom 
jahrlichen Umlaufe der Erde, von der Länge und Kürze 
der Tage, u. ſ. w. Noch beſſer iſt es, wenn man auf 
dem Fußboden einen großen Kreis zeichnet, das Licht 
in den Mittelpunkt ſtellet die kuͤnſtliche Erdkugel aber 
nach und nach in verſchiedene Punkte des Umkreiſes 
bringet, und ſie mittelſt der Buſſole jedesmal orien⸗ 
tiret: dann kann man fie in jeder Lage nach Bequem, 
lichkeit etwas ſtehen laſſen, und fie um ihre Axe drehen, 
um den Erfolg zu beobachten; 

Anmerkung. Da viele Leute klagen, daß fie ſich die 
wirkliche jährliche Bewegung der Erde und die ſchein⸗ 
bare der Sonne, ohnerachtet aller Anſtrengung ihrer 
Einbildungskraft, nicht recht vorſtellen koͤnnen, 
ſo bin ich in dieſem Stuͤcke etwas weitlaͤuftig gewe 
ſen, zumal da das ganze kopernikaniſche Syſtem da⸗ 
von abhaͤnget. 


§. 18. 


So befriedigend uun auch das kopernikaniſche 
Syſtem war, ſo gab es doch viele Sternkundigen die 
es nicht recht überwinden konnten eine Mei- 
nung anzunehmen, welche dem Scheine gerade zuwider 
iſt. Dazu kam noch, daß manche es fuͤr eine Reli⸗ 
gions⸗ Lehre hielten, daß die Erde unbeweglich ſei, weil 
einige poetiſche Stellen in der Bibel dieſen Glauben 
zu beguͤnſtigen ſcheinen. Um alſo einen jeden 25 
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friedigen, erdachte Tycho Brahe eine neue Anordnung 
des Weltgebaͤudes. Er nahm die Unbeweglichkeit der 
Erde nebſt der 24ſtuͤndigen Umwälzung des Himmeis 
an. Dabei nahm er ferner an, daß Sonne und Mond 
ihre eigene Bewegung im Thierkreiſe haben. Die Pla⸗ 
neten aber drehen ſich in Kreiſen um die Sonne herum. 
Nach Tycho Brahe's Meinung alſo mußte das Welt⸗ 
gebäude ohngefaͤhr wie die hier gezeichnete Figur 
ausſehen. Hier fiehee mon die Erde bei § wie 


ein Puͤuktchen abgebildet, den ſehr kleinen Umlaufs⸗ 
kreis des Mondes und der groͤßere der Sonne um dies 
ſelbe herum, und wiederum um die Sonne herum die 
Umlaufskreiſe des Merkurs, der Venus, des Mars 
und des Jupiters; aus Mangel an Raum habe ich den 
Saturn und Uranus weggelaſſen. Dieſes Syſtem ift 
im Grunde eine Vereinigung des Ptolemaͤiſchen mit 
dem Kopernikaniſchen. Ptolemaͤus ſahe wohl ein, daß 
die Planeten Kreiſe beſchreiben, die ihre Mittelpunkte 
nicht in der Erde haben, und er nahm an, daß dieſe 
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Mittelpunkte ſelbſt ſich kreisfoͤrmig um die Erde drehen. 
Er wußte aber nicht, wo er dieſe Mittelpunkte hinſetzen 
ſollte. Tycho⸗ Brahe entſchied, baß die Mittelpunkte 
der Planetenkteiſe alle in der Sonne waren; und alſo 
iſt das Tychoniſche Syſtem eigentlich eine Verbeſſerung 
des Ptolemaͤiſchen. Es ſtimmet aber auch zugleich mit 

bem Kopernikaniſchen, und erklaͤret die Erſcheinungen 
ſo gut als dieſes. In der beigeſuͤgten Figur ſtecke 
man eine Nadel an die Stelle, wo die Erde vor⸗ 
geſtellet iſt, und drehe das Blatt um diefelbe herum, 
fo bat man eigentlich nach Tycho's Meinung die 
Vorſtellung feines Syſtems. Nun nehme man die 
Nadel weg, ſtecke ſie an die Stelle wo die Sonne 
abgebildet iſt, und drehe ebenfalls das Blatt um 
die Nadel herum, fo verwandelt ſich ſogleich das 
tychoniſche Syſtem in das Kopernikamſche, und die 
relative Bewegung bleibet die naͤmliche. Es kann 
alſo ein Zuſchauer, der ſich auf der Erde befindet 
gar nicht wiſſen, welche von beiden Bewegungen die 
wirkliche iſt. Wenn es in den andern Planeten 
Aſtronomen giebt, ſo kann ein jeder ſeinen Planeten 
zum vornehmſten Mittelpunkte der Bewegung an⸗ 
nehmen, in der Vorausſetzung, daß ſich e Sonne 
um ihn drehet, und alle uͤbrigen Planeten um die 
Sonne. Aber eben darum, weil das tychoniſche 
Syſtem fo willkuͤhrlich iſt, und den vornehmſten 
Mittelpunkt der himmliſchen Bewegungen ohne hin 
reichenden Grund in der Erde eher als in einem 
anderen Planeten annimmt, bat es wenig Beifall 


gefunden. 


§. 19. 
Longomontanus, ein Anhaͤnger der tycho⸗ 
niſchen Vorſtellungs⸗ Art vom Weltgebaͤude, ſuchte 


jedoch daſſelbe in etwas zu verbeſſern. Es = 
j ; ihm 
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ihm wohl die Schnelligkeit der 24ſtuͤndigen Bewe⸗ 
gung des Himmels um die Erde herum unbegreiflich 
ſcheinen, auch mochte er dieſe Bewegung aller Him⸗ 
melskoͤrper um die Erde herum mit der Bewegung 
der Planeten um die Sonne herum nicht gut zur reimen 
wiſſen. Er nahm alſo eine taͤgliche Umwaͤlzung der 
Erde um ihre Achſe an, weil jeder Punkt der Erde 
doch mit weit wenigerer Schnelligkeit in 24 Stun⸗ 
den herum kommen kann, als jeder zuſtimmende 
Punkt des Himmels. Die taͤgliche Bewegung war 
alfo bei dem Longomontanus nur ſcheinbar. Hin- 
gegen die Bewegung der Sonne in der Ekliptik 
war nach ſeiner Meinung eine wirkliche Bewegung, 
und die Planeten dreheten ſich wie beim Tycho um 
die Sonne herum. Auch hier kann die bloße Er⸗ 
fahrung nichts enlſcheiden. Die Eeſcheinungen find 
die naͤmlichen, es mag Kopernik, Tycho oder Lon⸗ 
gomontanus Recht haben. Indeſſen ſcheinet es doch 
immer unnatürlich, die kleine Erde zum Haupt⸗Ge⸗ 
genſtande in der Anordnung der Welt zu machen, 
ſo, daß ſich das ganze Planeten Syſtem auf die⸗ 
ſelbe beziehe; denn wenn die Planeten ſich um die 
Sonne bewegen, die Sonne aber um die Erde, 
fo iſt doch im Grunde die Erde immer der vor⸗ 
nehmſte Mittelpunkt allee Bewegung. Longomon⸗ 
tanus fand Daher wenig oder gar keine Anhänger, 


§. 20. 


Repler, der fo wohl als Longomontanus ein 
Schüler des Tycho war, kehrte zum kopernikaniſchen 
Syſteme zuruͤck. Dieſes hatte aber noch eine große 
Unbequemlichkeit: wenn man naͤmlich fuͤr jede Zeit 
die Lage eines Planeten mittelſt feiner Umlaufszeit 
um die Sonne beſtimmen wollte, ſo wich die Er⸗ 
fahrung immer betraͤchtlich von der Rechnung ab, 
und man wurde genoͤthiget anzunehmen, daß der 

Mittel⸗ 
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Mittelpunkt des von jeden Planeten beſchriebenen 
Kreiſes nicht in der Sonne ſelbſt, ſondern in einis 
ger Entfernung von ihr befindlich wäre. Der Ab: 
ſtand dieſes Mittelpunktes von der Sonne wurde 
Ekzentrizitaͤt, und der vom Planeten beſchriebene 
Kreis, ekzentriſcher Kreis genannt. Die Wirk⸗ 
lichkeit ſolcher ekzentriſchen Bahnen ſchloß man uns 
ter andern aus der Bahn der Erde. Denn da der 
ſcheinbare Durchmeſſer der Sonne jedes Jahr ab⸗ 
und zunimmt, ſo ſchloß man daraus, daß die Erde 
ihr bald näher bald ferner iſt, und alſo die Erd⸗ 
babn ek zentriſch fein muͤſſe. Kepler fand, daß alles 
noch beſſer mit der Erfahrung fiimmet, wenn die 
Bahnen der Planeten ellſptiſch angenommen werden, 
und wenn dabei vorausgeſetzet wird, daß die Sonne 
ſich in einem gemeinſchaftlichen Brennpunkte aller 
dieſer Ellipſen befinde. Er zog ferner aus vielen 
Beobachtungen die Folgerung, daß, wenn man ſich 
beſtaͤndig vom Mittelpunkte der Sonne bis zum 
Mittelpunkte eines Planeten eine gerade Linie oder 
einen ſogenannten Radius Vektor gedenket, dieſe 
Linie ſolche Ellipſen⸗Ausſchnitte beſchreibet, welche 
ſich jedesmal verhalten, wie die dazu verbrauchten 
Zeiten. Ebenfalls ſchloß er durch fleißige Verglei⸗ 
chung der Beobachtungen, daß die Wuͤrſelzahlen 
der mittleren Entfernungen der Planeten von der 
Sonne ſich verhalten, wie die gevierten Zahlen ihrer 
Umlaufszeiten. Dieſe beiden Regeln werden Keplers 
Geſetze genannt. 


$. 21. 

Newton batte bei Gelegenheit einiger Unter⸗ 
ſuchungen uͤber die Bewegung fallender und gewor⸗ 
fener Koͤrper die Entdeckung gemacht, daß wenn 
man ſich den Dunſtkreis und jeden Widerſtand weg⸗ 
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denket, ein Koͤtper in der Naͤhe der Erde und in 
einer Richtung, die nicht geradezu nach dem Mittel⸗ 
punkte der Erde ginge, mit ſolcher Geſchwindigkeit 
geworfen werden koͤnnte, daß er nie herunter käme, 
ſondern ewig um die Erde herum laufen muͤßte. 
Dazu iſt nur noͤthig, daß die ihm einmal mitge⸗ 
theilte Kraft binlaͤnglich ſei um der Kraft der 
Schwere ſo zu ſagen das Gleichgewicht zu halten. 
Der Körper würde unter dieſen Umſtaͤnden entwe⸗ 
der eine Kreis linie oder eine Ellipſe beſchreiben, je 
nachdem die Richtung des anfänglichen Stoßes und 
deſſen Kraft geweſen wäre. In der Luft iſt ſolches 
ewige herumlaufen eines geworfenen oder geiioßenen 
Körpers nicht möglich, weil der befiändige Wider⸗ 
ſtand derſelben die Bewegung bald hemmet, und 
der Koͤrper, ſich ſelbſt oder vielmehr der Kraft der 
Schwere uͤberloſſen, zur Erde nieder fälle. Im 
leeren Raume aber würde die Sache gewiß erfols 
gen. Dieſe Entdeckung wandte Newton zuerſt vers 
murblich auf den Mond an, und erklaͤrte dadurch, 
warum der Mond ſich beſtaͤndig um die Erde herum 
Dreher ohne zu fallen. Weiter iſt es wahrſchemlich, 
daß Newton vom Monde zu den Satellicen der 
uͤbrigen Planeten uͤberging, die damals anfingen 
entdecket zu werden, und annahm, daß fie ebenfalls 
eine Schwere gegen ihre Hauptplaneten hätten, daß 
ſie aber durch einen anfaͤnglichen Stoß oder Wurf 
eine binlaͤngliche Geſchwindigeeit erhalten haͤtten, 
damit fie nicht gegen den Hauptplaneten fielen, 
Von dem Nebenplaneten war der Uebergang zu dem 
Hauptplaneten nicht ſchwer. Da ſich dieſe nach 
Koperniks Syſtem eben fo um die Sonne drehen, 
wie die Monde um ihre Hauptplaneten, ſo nahm 
Newton an, daß die Hauptplaneten eine Schwere 
gegen die Sonne hätten, und daß ihr Umlauf 755 
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bei den Nebenplaneten durch einen anfaͤnglichen 
Stoß oder Wurf verurſachet waͤre, durch deſſen 
fortdaurende Wirkung ſie abgehalten wuͤrden in die 
Sonne zu fallen. Daraus ließ ſich nun leicht er⸗ 
klaͤren, warum die Planeten lauter Ellipſen beſchreiben, 
namlich weil es unzählige Verhaͤltniſſe der Kraſt des 
Wurfes zur Kraft der Schwere und unzaͤhlige Rich⸗ 
tungen giebt, die eine elliptiſche Bahn verurſachen 
koͤnnen, aber nur ein Verhaͤltniß und eine Richtung 
welche eine zirkelrunde Bahn veranlaſſen koͤnnen. 
Die von Kepler entdeckten Geſetze fuͤr die Bewe⸗ 
gung der Planeten waren eine nothwendige Folge 
von Newtons neuer Theorie. Die Kraft der 
Schwere, welche die Nebenplaneten zu ihren Haupt 
planeten hintreibet, und die Hauptplaneten zur Sonne, 
nannte Newton die anziehende Kraft oder die 
mittelſuchende Kraft; die Kraft hingegen, welche 
aus dem urſpruͤnglichen Stoße herruͤhret, und mit⸗ 
telſt welcher der Haupt » oder Rebeuplanet, wenn 
die anziehende Kraft aufhoͤren ſollte, in der Tangente 
des allerletzten Theilchens ſeiner krummen Bahn 
ſortlaufen würde, nannte er die eingepraͤgte Kraft, 
die Tangential⸗ Kraft, oder die mittelfliegende 
Kraft. Newtons Theorie fand zwar anfänglich 
manchen Widerſpruch; indeſſen da fie die Erfcheis 
nungen ſo gut erklaͤret, ſo wuede ſie nach und nach 
angenommen, und iſt jetzt ganz herrſchend geworden. 
Die Lehre von den Zeutralkraͤften, worauf fie bes 
ruhet, findet man unter andern in meinen Grund⸗ 
lehren der Dynamik, im VIIten Hauptſtuͤcke. Auch 
ſind die vornehmſten Reſultate davon in der Ein⸗ 
leitung zu dieſer Aſtronomie Seite LXVII bis LXIX 
kuͤrzlich wiederholet. Deswegen werde ich in der 


Folge die bierher gehörenden Lehrſaͤtze als bekannt 
0 


annehmen, und auf die Einleitung oder auf meine 
G 2 Dynamik 


x 
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Dunamik zurück weiſen. Sonſt müßte ich mich 
ſelbſt zu viel wiederholen, und das naͤmliche zwei⸗ 
mal drucken laſſen. Da die ganze Dynamik dem 
Aſtronomen unentbehrlich iſt, ſo wird ſich doch der 
Leſer, der es ernſthaft meinet, meine oder eine an⸗ 
dere Dynamik anſchaffen muͤſſen. 


„ 21. 


Nach Newtons Zeiten hat man bemerket, daß 
die Planeten ſich auch einander anziehen und daß 
uͤderhaupt alle bimmliſche Körper eine Schwere 
gegen einander haben; wenigſtens Nimmen die Rech⸗ 
nungen weit genauer mit der Erfahrung, wenn 
man dieſe allerſeitige Anziehung ſo viel als moͤglich 
und noͤthig iſt, mit in Anſchlag bringet. 


% 23. 2 

Da unſere Sonne von Planeten begleitet wird, 

die fie anziehet, ſo haͤlt man es für wahrſcheinlich, 
daß die übrigen Sonnen, das beißt die Firſterne, 
ebenfalls ihre Wirkungsereiſe haben, worinn Plas 
neten befindlich ſind, die ſich um dieſe Sonnen 
berum drehen, oder wenigſtens, daß noch einige andere 
Sonnen auſſer der unſerigen von Planeten umgeben 
ſind. Dieſe Sonnen ſcheinen an einigen Stellen 
ſehr dicht an einander zu ſtehen, z. B. in der 
Milchſtraße und in den Nebelſternen. Wenn ein 
Zuſchauer ohngefaͤbr mitten in einem ſolchen Mebel⸗ 
ſtern wäre, fo würde er ſich allerſeits von Firſternen 
oder Sonnen umgeben ſehen. Waͤre nun die ganze 
Sammlung von Firfternen, worinn er ſich befindet 
viel länger und breiter als tief, fo würde er um ſich 
berum wie eine dichte Milchſtraße erblicken, naͤm⸗ 
lich in der Richtung der Lange und Breite, bins 
gegen ſeitswaͤrts in der Höhe oder Tiefe würden 
ihm 
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ihm die Sterne nur ſo zu ſagen duͤnn geſaͤet oder 
ſehr zerſtreuet erſcheinen. Daher hat Herſchel zu 
unſeren Zeiten gemuthmaßet, daß die Welt aus 
lauter Nebelſternen beſtehet, wovon jeder viel tau⸗ 
ſend Firſterne ſammt ibren Planeten enthaͤlt, daß 
wir ebenfalls in einem ſolchen Nebelſterne wohnen, wel⸗ 
cher platt iſt, daß unſere Sonne nebſt ihren Plane⸗ 
ten ſich ohngefaͤhr in der Mitte des Nebelſterns 
befindet, und daß die Milchſtraße weiter nichts iſt 
als die kurz vorher erwahnte Erſcheinung, mittelſt 
welcher die in der Laͤnge und Breite zerſtreueten 
Sterne dichter geſaͤet ſcheinen, als diejenigen, die 
in der Richtung der Dicke oder Tiefe geſehen 
werden. i 

Soweit ohngefaͤhr gehet dasjenige, was man 
bisher von der Einrichtung des Weltgebaͤudes hat 
vermuthen koͤnnen. Vielleicht iſt es unſere Nach⸗ 
kommen vorbehalten, dem Ziele noch näher zu kom⸗ 
men, und das Geheimniß der Natur noch beſſer als 
wir zu errathen. - 


G3 XXIII. Haupt 
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XXIII. Hauptſtuͤck. 
Von der Bewegung der Erde um die 
Sonne. 


K.. 


E, iſt ſchon Hemerket worden, daß alle ſcheinbaren 
Bewegungen der Sonne und der Planeten ſich am 
beſten erklaͤren laſſen, wenn man annimmt, daß die 
Erde und die Planeten Ellipſen um die Sonne herum 
beſchreiben, daß ein Brennpunkt jeder dieſer Ellipſen 
im Mittelpunkte der Sonne ſelbſt befindlich iſt (H. XXII. 
F. 20.) und daß dieſe Bewegung von zwei Kraͤften 
herrübret, naͤmlich einer anziehenden oder mittels 
ſuchenden und einer tangentialen Kraft. (H. XXII. 
$. 21.) Bevor wir alfo zur näheren Unterſuchung 
der Theorie der Erde und der übrigen Planeten fehreis 
ten, wollen wir dasjenige, was uns die Dynamik von 
ſolchen Bewegungen überhaupt lehret hier auf die Erde 
. und 
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und die Planeten insbeſondere anwenden Die folgenden 
Saͤtze find alſo ſchon im Allgemeinen durch die Dyna⸗ 
mik bewieſen, nnd man findet die Beweiſe unter andern 
im VII Hauptſtuͤcke meiner Grundiehren der Dy⸗ 
namik, auch ſind fie in der Einleitung dieſer Aftrono: 
mie, Seite LX VII. u. ſ. w. kuͤrzlich, jedoch ohne 
Beweis, wiederholet worden. 5 


a 


Wenn man fich beſtaͤndig eine gerade Linie 
einbildet, die vom Mittelpunkte der Sonne bis 
zum Mittelpunkte der Erde oder uͤberhaupt eines 
Planeten gebet, fo beſchreibet dieſe Linie ſolche 
Ebenen, die ſich wie die verfloſſenen Zeiten ver 
halten. Zum Beiſpiel. Es ſei 8 die Sonne, der 
Planet befinde ſich nach und nach in U, in Q, in P, 
fo verhaͤlt ſich der Raum USQ zum Raume USP, wie 
die Zeit in welcher der Planet von U bis Q gekommen 
iſt, ſich verhält zur Zeit in welcher er von U bis P ger 
kommen iſt. Denn dieſes Verhaͤltniß gilt von allen 

G 4 Koͤrpern 
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Koͤrpern die ſich mittelſt einer anziehenden Kraft und 
einer tangentialen Kraft um einen gewiſſen Kraftpunkt 
bewegen, alſo auch von der Erde und von jedem Plas 
neten. Siehe Einleitung Seite LX VII. 5. 46.) 


Anmerkung. Die gerade Linie SU, oder SQ, oder 
55, welche beſtaͤndig durch die Mittelpunkte der 
Sonne und des Planeten gehet, heißt der Vektor 
oder Radius Vektor des Planeten; alſo kann 
man mit andern Worten ſagen; die vom Vektor 
befchiiebenen Räume oder Ellipſen - Aus: 

ſchnitte, verhalten ſich wie die dazu gebrauch⸗ 

ten Zeiten. 


§. 3. ö 
Wenn man für zwey beliebige Punkte P und 
der Bahn, die Tangenen PA, Ob ziehet, und 
egen dieſelben aus dem ittelpnnktes der Sonne 
en rechte Linien SA, Sh faͤllet, ſo verhalten 
ſich dieſe umgekehrt, wie die Geſchwindigkeiten 
in den bemeldeten Punkten P und Q; das heißt, 
die Geſchwindigkeit in P verhält ſich zur Geſchwindig⸗ 
keit in O, wie SB zu SA. Hier iſt nicht die Rede 
von den Winkelgeſchwindigkeiten, ſondern von den 
Geſchwindigkeiten die nach durchlaufenen Raͤumen 
geſchaͤtzet werden. (Einleitung, Seite LXVII. §. 47.) 


§. 4. 

Die Winkelgeſchwindigkeiten der Erde oder 
eines andern Hanptplaneten in verſchiedenen 
Punkten ſeiner Bahn, verhalten ſich umgekehrt 
wie der Quadrate der Vektoren oder der Ent⸗ 
fernungen vom Mittelpunkte der Sonne. Das 
heißt, der vom Vektor SP’ in einer kurzen Zeit beſchrie⸗ 
bene Winkel, verhaͤlt ſich zu dem vom Vektor 85 in 

> eben, 
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eben ſo viel Zeit beſchriebenen Winkel, wie sQ? zu 
SP?. (Einleitung, Seite LAVIL 5. 48.) 


e 955 : Ne 
Die eigentliche Geſchwindigkeit, die nach 
den durchlaufenen Raͤumen gerechnet wird, und 
auch die Winkelgeſchwindigkeit, ſind in der 
roͤßten Entfernung SO von der Sonne am klein⸗ 
s und in der kleinſten Entfernung Y am 
größten. (Einleitung, Seite LX VIII. 5. 49.) 


Anmerkung. Die Punkte der kleinſten und groͤßten 
Entfernung beißen die Apſiden; naͤmlich in der 
größten Entfernung, oder am Orte O der kleinſten Ges 
ſchwindigkeit befindet ſich die obere Apſide oder die 
Sonnenferne, oder das Aphelium; hingegen in 
der kleinſten Entfernung, oder am Orte U der groͤß⸗ 
ten Geſchwindigkeit iſt die untere Apſide, oder 
die Sonnennaͤhe oder das Periphelium. Die 
Woͤrter untere und obere beziehen ſich hier auf einem 
Zuſchauer, den man ſich in der Sonne gedenket. 
(H. XXII. ß. 6. Anmerk. II.) Wenn die Erde am 
weiteſten von der Sonne oder ihr am naͤchſten iſt, 
ſo iſt ebenfalls die Sonne am weiteſten von uns oder 
uns am naͤchſten. Alſo wann die Erde in O iſt, fo 
ſagen wir auch die Sonne ſei in ihrer Erdferne 
oder im apogaeo; und wenn die Erde in U ift, fo 
ſaget man die Sonne ſei in der Erdnaͤhe oder im 
perigaco. Man merke noch, daß die große Axe 
UO der Bahn des Planeten auch die Apſiden⸗ 
Linie genannt wird, und daß die halbe Apſiden⸗ 
Linie oder Haupt⸗Axe, naͤmlich 300 die mittlere 
Entfernung des Planeten oder der Erde von der 

5 a US-+-50 
Sonne iſt. Denn dieſe betraͤgt —  — 3 U0. 
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Wenn man aus dem Mittelpunkte der 
Sonne einen Kreis beſchreibet, der an Flaͤchen⸗ 
Junhalt eben ſo groß iſt als die Ebene der ellip⸗ 
tifchen Erdbahn, oder der Dahn eines andern 
Planeten, fo ſchneidet det Umkreis den Umfang 
der Bahn an zwei Stellen, wo die mittlere Win⸗ 
kelgeſchwindigkeit der wahren gleich iſt. (Einlei⸗ 
tung, Seite LXVIII. 5. 50.) 


Anmerkung I. Unter wahrer Winkelgeſchwindigkeit 
verſtehen wir, wie bei $, 4. den in einer gegebenen 
kurzen Zeit, welche überhaupt als Einheit der Zeit 
angenommen wird, vom Vektor beſchriebenen Win⸗ 
kel. Mittlere Winkelgeſchwindigkeit iſt diejenige, 
welche heraus kommt, wenn man 360 Grade durch 
die Anzahl der Zeiteinheiten dividiret, die waͤhrend 
eines ganzen Umlaufs verſtreichen. Es iſt diejenige 
Winkelgeſchwindigkeit, die der Planet haben muͤßte, 
um mit einfoͤrmiger Winkelbewegung ſeinen Umlauf 
in eben ſo viel Zeit zu vollenden, als er wirklich 
dazu brauchet. 

Anmerkung II. Einen Kreis zu beſchreiben der 
einer gegebenen Ellſpſe gleich ſei, muß man zwi⸗ 
ſchen beiden halben Axen der Ellipſe die mittlere 


5 
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Von der Bewegung der Erde um die Sonne. 107 


Proporzional⸗Groͤße ſuchen, und dieſe zum Halb⸗ 
meſſer des Kreiſes nehmen. (Man ſehe unter andern 
meine hoͤhere Meßkunſt, zten Band, Seite 23) 


Es fei alſo Sdie Sonne, VAOBU die Erdbahn 
oder die Bahn eines andern Hauptplaneten, UO ihre 
große Axe oder Apſiden-Linie, AB die kleine Axe, 
DCED ſei ein Kreis deſſen Mittelpunkt in S iſt, und 
deſſen Halbmeſſer SD die mittlere Proporzional⸗ Linie 
iſt zwiſchen 200 und ZAB, fo find die Durchſchnitts⸗ 
Punkte D und C diejenigen, wo die aus 8 beobachtete 
wahre Winkelgeſchwindigkeit der mittleren gleich iſt. 


% 7. 5 g 

Die Zeit, waͤhrend welcher die Erde oder der 
Planet von der oberen Apſide O zur unteren U 
längs der Linie 000 geher, iſt gleich der Zeit 
von dem Durchgange durch die unter Apſide 
U bis zum Durchgange durch die obere O, waͤh⸗ 
reud welcher Zeit die andere Hälfte UDO der 
Bahn durchlaufen wird. Und wenn man nach 
Belieben durch den Mittelpunkt der Sonne eine gerade 
Linie FG ziehet, welche den Umfang der Ellipſe in F 
und G ſchneidet, ſo brauchet die Erde oder der Planet 

mehr als die halbe Umlaufszeit um von E nach G durch 
die obere Apſide O zu gelangen, als von G nach F 
durch die untere Apſide. (Einleitung, Seite LXVIII. 
§. 51.) 
§. 8. 

Wenn man ſich einen Fuſchauer gedenket, 
der fich im leeren Brennpunkte der Erd : oder 
Planeten Bahn befindet, nämlich in demjenigen, 
wo die Sonne nicht iſt, fo muß ihm zur zeit bei⸗ 
der Abſiden, die Winkelgeſchwindigkeit der 
Erde oder des Planeten gleich groß ii 

. 8 


108 XXIII. Hauptſtuͤck. 


* 7 
ER) N N 
— . 


Es ſeien S und s die beiden Brennpunkte in deren 
einem 5 die Sonne ſich befindet, V ſei die Apſiden⸗ 
Linie, V die Winkelgeſchwindigkeit in der unteren 
Apſide, v die Winkelgeſchwindigkeit in der oberen 
Apſide. Es ſei Vs oder vS = D, Vs oder vs S d; 
fo iſt erſtlich vermoͤge des aten Paragraphs 

V: V:: VS 2 vs2 


oder v: V:: de: D2 
V. d 


daher v = - 5 


Ferner, da bei Gleichen wirklichen Geſchwindigkeiten, 
die Winkelgeſchwindigkeiten ſich umgekehrt verhalten 
wie die Entfernungen (Einleitung, Seite LXI. §. 17.), 
fo iſt, wenn wir mit V’ diejenige Winkelgeſchwin⸗ 
diakeit bezeichnen, mit welcher der Zuſchauer in s die 
Erde oder den Planeten ſich in V bewegen fieher, 

VI; V: V8 Vs 


* 
eder V“: V:: d: D 
4 5 ur V. d 
aber 5 


ferner, wenn wir diejenige Geſchwindigkeit mit wel⸗ 

cher der Zuſchauer in s die Erde oder den Planeten in 
v fich bewegen ſiehet, mit v’ bezeichnen, fo iſt 
v“: v:: vs: vs 

oder v“: v:: D: d 

v. D 


— 
daher v“ = 4 8 


oder 
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oder, wenn man hierin den Werth von v nämlich 
o 
v-4°-D V. d 


S 


F 

Dieſes war aber auch der Werth von V’, alſo iſt v’ 
=, das heißt, der Zuſchauer ins ſiehet die Erde 
oder den Planeten in V und in » mit gleicher Ges 
ſchwindigkeit gehen. g 


Anmerkung. Da die Winkelgeſchwindigkeit für den 
leeren Nabel oder Brennpunkt der Ellipſe in beiden 
Abpſiden gleich iſt, fo hatten einige Aftronomen dar— 
aus gefolgert, daß überhaupt die aus dem leeren 
Nabel beobachtete Winkelgeſchwindigkeit waͤhrend 
des ganzen Umlaufes des Planeten gleich oder bei⸗ 
nahe gleich ſei. Traͤfe dieſes ein, fo wäre dieſer » 
Umſtand ein herrliches Huͤlfsmittel zur Berechnung 
des Laufes der Himmelskoͤrper. Allein dieſe Hy⸗ 
potheſe, welche man die einfache elliptiſche Me⸗ 
thode nannte, iſt im Grunde unrichtig, wie man 
erfaͤhrt, wenn man die Oerter eines Planeten nach 
dieſer und nach anderen beſſeren Methoden berech⸗ 
net. Sie weichet zwar bei ſolchen Bahnen, die 
faſt kreisfoͤrmig ſind, wenig von der Wahrheit ab, 
bei länglicheren Ellipſen hingegen find die daraus 

entſtehenden Fehler betraͤchtlich. 


. 9. 


Aufgabe. 


Es ſoll durch Beobachtungen der Augen⸗ 
blick der Sonnenwende nebſt der Schiefe der 
Ekliptik gefunden werden. 5 

a or 
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Vor allen Dingen ſuche man ſich der Polhoͤhe des 
Ortes wo man iſt zu verſichern. (H. XI. ö. 6. 
H. XVI. S. I.) Nun beobachte man fleißig die mittaͤg⸗ 
lichen Sonnenhoͤhen (H. XII §. 5.) zwei, drei oder 
vier Tage vor und nach der Zeit der Sonnenwende, 
welche Zeit allemal ſchon ohngefaͤhr bekannt iſt. Von 
der beobachteten Hoͤhe ziehe man die Höhe des Gleis 

chers oder das Komplement der Polboͤhe ab, um die 
Abweichungen zu erhalten. Wann dieſes gefchehen 
iſt, fo findet man, mittelſt der Einſchaltungs⸗ Methode 
und der Differenzial⸗Rechnung, ſowohl den Zeitpunkt 
in welcher die größte Abweichung, folglich die Sons 
nenwende ſtatt gefunden hat, als auch die Quantitaͤt 
dieſer größten Abweichung oder die Schiefe der Eklip⸗ 
tik (H. XVII. f. 21.) ö 
Anmerkung J. Da die Abweichung der Sonne ſich 
um den Zeitpunkt der Sonnenwende aͤußerſt wenig 
veraͤndert, ſo iſt dieſer Zeitpunkt ſehr ſchwer zu be⸗ 
ſtimmen. Die angefuͤhrte Methode iſt wohl die 
bequemſte; man muß aber mehr als vier mittaͤgliche 
Hoͤhen beobachten; denn wir haben im angefuͤhrten 
Orte (H. XVII. §. 21.) geſehen, daß viere derſelben 
in der Beſtimmung der Sonnenwende eine Unge— 
wißheit von beinahe einer halben Stunde laſſen 
koͤnnen. N 


Anmerkung II. Uebrigens iſt heut zu Tage der 
Zeitpunkt der Sonnenwende in den aſtronomiſchen 
Kalendern fuͤr jedes Jahr ſchon angegeben; und die 
Beobachtungen, die man deswegen anſtellet, Die: 
nen nur um ſich zu vergewiſſern, ob die Theorie, 
nach welcher die Kalender gemacht ſind, genau mit 
der Erfahrung uͤbereinſtimmen, oder ob vielleicht 
ein Irrthum zu bemerken iſt, welcher jedoch nicht 
viel betragen kann., 

Anmere 
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Anmerkung II. Es verſtebet ſich von ſelbſt, daß 
die beobachteten Sonnenhoͤhen jedesmal durch die 
Stralenbrechung und durch die Parallaxe korri⸗ 
giret werden muͤſſen. Naͤmlich von der beobachte⸗ 
ten Höhe muß die zuſtimmende Stralenbrechung ab: 
gezogen, die zuſtimmende Parallaxe hingegen muß 
binzugethan werden. Was die Stralenbrechung 
anbetrifft, ſo kann man fie aus den Tabellen 
(H. XIX. § 6.) nehmen; und was die Parallaxe 
betrifft, ſo merke man vorläufig, daß die horizon⸗ 
tale Parallaxe der Sonne ohngefaͤhr 83 Sekunden 
betraͤgt, woraus die Parallaxe für jede Höhe bes 
rechnet werden kann. (H. XIX. b. 18.) 


Anmerkung IV. Wenn die Bahn der Erde wirk⸗ 
lich, wie angenommen wird, in einer Cbene lieget, 
ſo muß auch die ſcheinbare Bahn der Sonne am 
Himmel in einer Ebene liegen, die Ekliptik muß 
alſo eine wahre Kreislinie ohne doppelte Kruͤmmung 
ſein, und ſo wird ſie auch wirklich gefunden; we⸗ 
nigſtens kann die Kruͤmmung der Ebene der Ckliptik, 
falls eine ſtatt findet, nur aͤußerſt wenig betragen. 
Wir haben ſchon geſehen, wie man auf eine mecha⸗ 
niſche Art erfahren koͤnnte, daß die Ekliptik einen 
wirklichen Kreis und zwar einen größten Kreis der. 
Himmelskugel bildet. Allein man kann ſich am 
beſten dieſer Wahrheit Überzeugen, wenn man ber 
denket, der trigonometeiſche Rechnungen, 
welche in der Vorausſetzung gemacht werden, daß 
die Ekliptik eine wirkliche einfache gekruͤmmte Kreis⸗ 
linie iſt (H. XIII. §. 4. 5. 6. 7.) richtig mit den 
Beobachtungen einſtimmen, welches nicht ſein 
wuͤrde, wenn die Hypotheſe falſch waͤre. 


* $, 10. 
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N Auf ga be. 


Es ſoll durch Beobachtungen der Augen⸗ 
blick der Nachtgleiche gefunden werden, das 
heißt, der Augenblick da ſich der iıtreipunte 
der Sonne im Gleicher befindet. 

Die Polhöhe des Ortes, wo man ſich befindet, 
muß genau ausgemittelt werden (H. XII. S. 6. 
H. XVI. S. 1). Hat man dieſe, fo bat man auch 
ihre Ergänzung zu go Graden, als die Höhe des Glei⸗ 
chers (H. XII. §. 6. Zuſ. 11). Wenn die Sonne 
im Gleicher iſt, fo muß am Mittage ihre Standhohe 
mit der Hoͤhe des Gleichers einerlei ſein. Man beobachte 
demnach fleißig die mittaͤglichen Sonnenhoͤhen (H. XII. 
$. 5.). Traͤfe es ſich nun, daß eine derſelben mit 
der Gleichers hoͤhe vollkommen einerlei waͤre, ſo muͤßte 
man daraus ſchlieſſen, daß ſich der Mittelpunkt der 
Sonne gerade am Mittage im Gleicher befunden hätte, 
Iſt dieſes aber nicht der Fall fo mag Ah ein Stück 
des Gleichers oorjtellen, CD ein Stuͤck des Sonnens 
kreiſes (Ekilptik), EG ein Stück des Horizonts § den 
Ort der Sonne am Mittage, SE ihre Stand hoͤhe, 


4 


FH die Hohe des Gleichers. Man ſubtrahire ent: 
weder 
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weder GH von SG oder 88 von Ell ab, je nachdem 
die Sonne ſich uͤber oder unter dem Gleicher befindet, 
fo bekoͤmmt man die Abweichung HS der Sonne. Aus 
dieſer und der Schiefe SIH der Ekliptik, die man aus 
anderen Beobachtungen als bekannt annimmt . 9.) 
läßt ſich im rechtwinkeligen kugelichten Dreiecke HS 
die Standlaͤnge IS beſtimmen. Da dieſe hier nur 
wenig betraͤgt, ſo kann man annehmen, daß die Sonne 
den Bogen §lvermoͤge ihrer mittleren Bewegung durch⸗ 
laͤuſt. Man ſage demnach: 360" geben 365 Tage 
6 Stunden (ohngefaͤhr) was geben die Gradtheile des 
Bogens 18. Die heraus kommende Zeit muß zum 
Mittage der Beobachtung addiret oder davon fubtrar 
biret werden, je nachdem man findet, daß die Sonne 
noch nicht im Gleicher iſt, oder fehon durch ihn ger 
gangen iſt. 

Anders. Man beobachte die Sonnenhoͤhen 
zwei oder drei Tage vor und nach der ſchon ohngefaͤhr 
bekannten Nachtgleiche. Daraus ſchließe man die 
Abweichungen, die theils als poſitiv, theils als negativ 
betrachtet werden muͤſſen. Die Zeitpunkte folgen in 
arithmetiſcher Progreſſion. Man hat alſo hier den 
Fall, wo eine arithmetiſche Progreſſion und eine andere 
Reihe gegeben ſind; es ſoll der Satz der arithmetiſchen 
Progreſſion gefunden werden, der zu einen gegebenen 
Satze der anderen Reihe gehoͤret (H. XVII. $. 14.) 
Hier müffen die. Mittage der Beobachtungen durch 
o, 1, 2, 3 bezeichnet werden, die beobachteten Abs 
weichungen aber durch + und — unterſchieden werden, 
es wird alsdann in der Reihe o, 1, 2, 3 die Zahl 
geſuchet, die zu o in der Reihe der Abweichungen 
gehoͤret. Free 


Sterukunde, gter Band. H darauf 
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darauf an, durch Beobachtungen ausfindig zu machen, 
ob die Theorie ganz mit der Erfahrung uͤberein⸗ 
ſtimmet oder nicht. 


Anmerkung II. Man muß nicht unterlaſſen die 
beobachteten Sonnenhoͤhen durch die Stralenbre⸗ 
chung und durch die Parallaxe zu korrigiren ($. 9. 
Anmerkung III.) 


Anmerkung III. Wenn man die Zeitpunkte der 
Sonnenwenden und der Nachtgleichen gegen ein— 
ander haͤlt, ſo findet man, daß die Sonne nicht 
gleich lange Zeit in den vier Vierteln der Ekliptik 
verweilet, wie auch ſchon aus den Eintrittstagen in 
jedes Zeichen (H. I. $, 18.) zu ſehen iſt: nämlich, 
wenn wir nur in ganzen Tagen zaͤhlen, ſo verweilet 
die Sonne in den drei erſten Zeichen ohngefaͤhr 94 
Tage, in den drei folgenden 93, in den drei ſolgen⸗ 
den 89, und in den drei letzten auch ohngefaͤhr 89 
(H. VIII . 7.). Ferner verweilet die Sonne in 
den 6 erften Zeichen 187 Tage, und in den 6 letzten 
nur 178 Tage, alſo 9 Tage weniger. Aus dem 
erſten Umſtande laͤßt ſich ſchließen, daß wir im 
Herbſte und Winter der Sonne naͤher ſind als im 
Frühling und Sommer; denn da die Sonne ſich 
weniger in den Herbft: und Winterzeichen verweilet, 
fo ſcheinet fie dann geſchwinder zu geben, und die 
Erde gehet alſo wirklich geſchwinder, woraus folget, 
daß ſie der Sonne naͤher iſt §. 4.). Das naͤmliche 
ſolget aus der längeren Verweilung in den ſechs 
mitternaͤchtlichen Zeichen, naͤmlich man muß daraus 
ſchließen, daß die Erde waͤhrend der Zeit, daß ſich 
die Sonne darinn befindet, durch ihre obere Apſide 
gehet, und alſo von der Sonne am entfernteſten iſt. 
Die wahre Lage der Apſiden ; Linie foll bald näher 

beſtimmet werden. 
Anmers 
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Anmerkung IV. Es muß keinen befremden, daß 
wir im Winter der Sonne naͤher ſind als im Som⸗ 
mer; der Unterſchied der Entfernung iſt, wie man 
weiter unten ſehen wird, nicht ſehr groß; und die 
Waͤrme des Sommers ruͤhret hauptſaͤchlich von der 
mehr ſenkrechten Richtung der Stralen der Sonne 
und von ihrem laͤngeren Verweilen uͤber dem Hori⸗ 
zonte her. Die Bewohner der ſuͤdlichen Halbkugel 
der Erde haben Sommer, wann die Erde der Sonne 
am naͤchſten iſt, und Winter, wann ſie von ihr am 
entfernteſten iſt (Siehe H. XXII. H. 17). f 


Fr II. 
Aufgabe. 


Es ſoll die Dauer des tropiſchen Jahres ge⸗ 
funden werden, das heißt, die Zeit welche die 
Erde gebrauchet, um wieder voͤllig in Betrach⸗ 
tung der Sonne in dieſelbige Lage zu kommen. 

Zu dieſem Ende nimmt man irgend eine alte Beob⸗ 
achtung der Nachtgleiche und eine neuere. Man res 
duziret fie auf denſelbigen Ort; man reduziret ebenfalls 
die Zeitpunkte der Beobachtungen auf denſelbigen Ka⸗ 
lender, z. B. auf dem Julianiſchen. Nun ſiehet man 
um wieviel die zwiſchen beiden Beobachtungen ver⸗ 
floſſenen julianiſchen Jahre von eben ſo viel Tropiſchen 

unterſchieden find, und ſchließet daraus, wie groß der 
Unterſchied zwiſchen einem tropiſchen und einem julia⸗ 
niſchen Jahre iſt, woraus die Laͤnge des tropiſchen er; 
bellet. 1 28 

Auf ſolche Art berechnete Hevelius (oder Hoͤvelke) 
die Dauer des Jahres. Aus alten Nachrichten weiß 
man, daß nach des Sipparchus Beobachtungen die 
berbſtliche Nachtgleiche im Jahre 158 vor Chriſti Ge⸗ 
burth gerade am 27ten September um 24 Uhr, das 

a H 2 heißt 
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mit Gewißheit beſtimmet worden iſt, ſo koͤnnen auch 
fuͤrs erſte dieſe Verbeſſerungen weggelaſſen werden, 
und das tropiſche Jahr zu 365 Tage 5 Stunden 
49 Minuten feſtgeſetzet werden. 


Anmerkung IV. Die Alten in den Zeiten des Hip⸗ 
parchus hatten die Dauer des Jahres um etwa 6 
Minuten groͤßer gefunden als es jetzt angenommen 
wird. Daher wollen einige folgern, daß die Jahre 
in der That etwas kuͤrzer geworden ſind, und daß 
ſich folglich die jaͤhrliche Bewegung der Erde bes 
ſchleuniget hat. Allein die Beobachtungen der 

Alten waren nicht ſo genau, daß man ſich darauf 
verlaſſen, und Hypotheſen darauf bauen koͤnne. 


Anmerkung V. Man koͤnnte auch ſtatt der Nacht⸗ 
gleichen die Sonnenwenden zur Erforſchung der 
Jahreslaͤnge gebrauchen; allein die Gewißheit wuͤrde 
geringer ſein, weil es ſchwer iſt, den Zeitpunkt der 
Sonnenwende genau anzugeben ($. 9. Anmerk. I.). 


Zuſatz. Wenn die Fänge des Jahres beſtimmet 
iſt, fo läßt ſich ſehr leicht die mittlere ſcheinbare Bes 
wegung der Sonne in der Ekliptik (H. VIII $. 7.) für 
fo viel Zeit als man will, berechnen: zum Beiſpiel für 
ein Schaltjahr von 366 Tagen, fur ein gemeines Jahr 
von 365 Tagen, für einen Tag, für eine Stunde 
u. ſ. w. Naͤmlich man ſaget vermoͤge der Regel Detri: 
365 Tage 5 Stunden 49 Minuten geben 360 Grade, 
was geben 366 Tage, oder 365 Tage, oder 1 Tag, 
oder 1 Stunde u. ſ. w. Man findet naͤmlich die Be⸗ 
wegung in einem Schaltjahre XII Zeichen o® 44 48” 
in einem gemeinen Jahre XI Zeichen 29° 45’ 40°; in 
einem Tage 0° 89“ 8“, in einer Stunde 0° 2’ 28”, 
in einer Zeitminute 0° 0° 2“ 28” u. ſ. w. Hiernach 
iſt nichts leichter als Tafeln fuͤr die mittlere Bewegung 

der 
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der Sonne fuͤr jede Anzahl von Tagen, Stunden, 
Minuten und Sekunden zu verfertigen. 


§. 12, 


a Aufgabe, als Lehnſatz. 


Es ſoll die Standlaͤnge und Stadbreite 
(longitudo & latitudo) eines Sterns, mittelſt 
Beobachtung deſſelben und der Sonne gefunden 
werden. | uns: 


e . 

Es fei AC ein Theil des Gleichers, Ak ein Then 
des Sonnenkreiſes (Ekliptik), S die Sonne, Sh ihre 
Abweichung, F ein Stern, FC feine Abweichung, 
FE feine Standlaͤnge oder Entfernung von der Ekliptik. 
Man gebrauche eine Uhr, welche Sternzeit zeiget, und 
beobachte was ſie zeiget im Augenblicke da der Mittel⸗ 
punkt der Sonne kulminiret (H. VIII. $ 3.). Man 
beobachte zugleich ihre Standhoͤße, und ziehe von der⸗ 
ſelben die Höhe des Gleichers odet das Komplement 
der Polhoͤhe ab, fo hat man ihre Abweichung SB. Aus 
dieſer und der Schiefe A der Ekliptik berechne man 
ihre gerade Auffteigung AB (Einleit. Seite LI.). Man 
warte bis daß der Stern F ebenfalls durch den Mit⸗ 
tagskreis gehet, und beobachte an der Uhr den Zeit: 
punkt da dieſes geſchiehet; zugleich beobachte man die 
Standhoͤhe des Sterns. Von dieſer ziehe man wie⸗ 
derum die Hoͤhe des Gleichers ab, ſo hat man die Ab⸗ 
weichung FC. Die zwiſchen der Beobachtung der 

955 Sonne 
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Sonne und des Sterns verfloſſene Stern Zeit ver: 
wandele man in Grade, 24 Stunden auf 360 Grade 
gerechnet, ſo bekoͤmmt man die Grade des Bogens 
BC. Hierzu addire man AB, fo hat man C. Mit⸗ 
telſt der AC und des Winkels A, berechne man AD, 
De und /D Einleitung, Seite L. Von FC ziehe 
man DC ab, ſo bleibet FD. Nun bat man im recht: 
winkeligen Dreiecke FED, die Seite FD nebſt dem 
Wie kel PDE (= CDA). Daraus laſſen ſich FE und 
DE berechnen (Einleitung, Seite L.). EE iſt die Stand: 
breite (lat) tudo) des Sterns; Ak (= AD + DE) 
iſt die Standlaͤnge (longitudo). 

Anmerkung 1. Die verſchiedene Lage des Sterns 
F in Betrachtung des Gleichers, des Sonnenkreiſes, 
und der Sonne ſelbſt, kann einige kleine Veraͤnde⸗ 
rungen in der Rechnung verurſachen; allein ein 
jeder wird ſie bei vorkommendem Falle mit Huͤlfe einer 
neuen Zeichnung fehon ſelbſt finden; ohne daß es noͤ—⸗ 
thig ſei die Sache weitlaͤuftiger auseinander zu ſetzen. 

Anmerkung II. Es iſt zwar ſchon einmal gelehret 
worden, wie die Standlaͤnge eines Sterns gefun— 
den werden kann, naͤmlich mittelſt der bekannten 
Aufſteigung und Abweichung (H. XIV. §. 2.) Die 
gerade Aufſteigung wurde aber dort nur in Vergleich 
mit anderen Sternen beſtimmet, oder es wurde 
eigentlich nur der Unterſchied der geraden Aufſtei⸗ 
gungen gefunden H. XII ß. 8... Des wegen war 
es noͤthig dieſe Aufgabe bier noch einmal vorzu⸗ 
nehmen, und ſchaͤrfer aufzuloͤſen, hauptſaͤchlich da 
ſie als Einleitung zur folgenden Aufgabe dienet. 


1 
Aufgabe. 


Die Vorruͤckung der Nachtgleichen und die 
Dauer des Sternjahres finden. 5 
“ a an 


5 
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Man vergleiche die älteren Sternverzeichniſſe mit 
neueren, ſo wird man finden, daß die Standlaͤnge 
aller Firſterne zunimmt, indem ſie ihre Standbreite 
und auch ihre gegenſeitige Lage behalten, oder doch 
nicht merklich veraͤndern. Da nun die Standlaͤnge 
vom Punkte der Nachtgleiche des Fruͤhlings gerechnet 
wird, ſo folget, daß dieſer Punkt zuruͤck gehet, das 
beißt, daß er der Ordnung der 12 Zeichen zuwider, 
nämlich von Oſten nach Weſten, fortſchreitet. Um 
nun die Quantität dieſer Fortſchreitung angeben zu 
koͤnnen, muß man die aͤltere Standlaͤnge von der neueren 
abziehen, und den Reſt durch die Anzahl der verfloſſe⸗ 
nen Jahre dividiren, wodurch man die jährliche Vers 
aͤnderung findet, eben ſo leicht berechnet man ſie fuͤr 
bundert Jahre, oder man ſuchet in wie viel Jahren 
ſie einen Grad betruͤgt. Zum Beiſpiel Hipparchus 
fand 128 Jahre vor Chriſti Geburt (das Jahr der 
Geburt ſelbſt S o geſetzet. Siehe . 11. Anmerk. I.), 
daß die Standlaͤnge der Kornaͤhre 5 Zeichen 24° 0’ be: 
trug; im Jahr 1750 hat man ſtatt deſſen gefunden 
6 Zeichen 20° 21”. Der Unterſchied beträgt in 1878 
Jahren 26° 21’, und alfo jaͤhrlich naͤchſtens 803 Ser 
kunden, oder in 100 Jahren 1624 11“ oder ohnge⸗ 
faͤhr alle 71 Jahre einen Grad. Andere Verglei⸗ 
chungen geben Reſultate, die von dieſem um einige 
Sekunden für 100 Jahre unterſchieden find. 

Es iſt ſchon an einem anderen Orte erklaͤret wor⸗ 
den, wie die Dauer des Sternjahres von dieſer Ber 
wegung der Nachtgleichen abhaͤnget (H. VIII. S. 6. 
Anmerk.). Naͤmlich die Sonne gereichet, den Beob— 
achtungen zu folge, in 365 Tagen 5 Stunden 49 Mi: 
nuten vom Fruͤhlingspunkte bis wieder zum Fruͤhlings⸗ 
punkte; in der Zwiſchenzeit iſt aber der Fruͤhlingspunkt 
um 503” zurück gewichen, und die Sonne, wenn fie 
ihn erreichet, hat noch nicht die vollen 360° der als 

H 5 unbe⸗ 
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unbeweglich betrachteten Ekliptik durchlaufen; ſie iſt 
noch nicht wieder zum ſelbigen Stern gelanget den ſie 
vor einem Jahre bedeckte, ſie muß alſo noch waͤhrend 
sog Sekunde laufen. Nun ſage man 360° — 50% 
Sekunden werden durchlaufen in 365 Tagen 5 Stuns 
den 49 Minuten, in wie viel Zeit 503 Gradſekunden; 
man findet 20 Zeitminuten und ohngefaͤhr 13 Sekun⸗ 
den als den Ueberſchuß des Sternjahres über das 
Tropiſche. Bir 
Zu 365 Tagen 5 Stunden 49 Minute 
addiere — F200 — 
kommen 355 Tage 6 Stunden 9 Minuten 
für die Dauer des Sternjahres. Die Zeitſekunden 
find weggelaſſen worden, weil ſie an ſich ſelbſt unge: 
wiß ſind, und auch die Sekunden des tropiſchen Jahres 
nicht mit Gewißheit beſtimmet ſind. I 
Anmerkung I. Das Wort Vorruͤckung oder Dors 
eilung der Nachtgleichen beziehet ſich auf den 
Lauf der Sonne, welche die Punkte der Nacht: 
gleichen immer fruͤher erreichet als den Stern den 
ſie vor einem Jahre bedecket hat. Dieſelbige Be⸗ 
gebenheit koͤnnte man auch Ruͤckgang der Nacht⸗ 
gleichen nennen, wenn man die rückläufige Be: 
wegung des Punktes der Nachtgleichen betrachtet. 
Uebrigens bewegen ſich beide Punkte der Nachts 
gleichen um gleich viel, weil der Gleicher immer 
durch dieſelben gehet, und beide Kreiſe, Ekliptik 
und Gleicher, als größte Kreiſe der Himmelskugel, 
ſich nothwendig an Stellen ſchneiden, die immer 
180° von einander abftehen, a 
Anmerkung II. Wir werden noch ferner Gelegen— 
heit haben von der Voreilung der Nachtgleichen zu 
reden; indeſſen koͤnnen wir hier doch ſchon die Ur⸗ 
ſache derſelben anzugeben ſuchen. Gegen Mei 
a a nitts⸗ 
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ſchnittslinie der Ebenen des irdiſchen Gleichers und 
der Erdbahn iſt die Erdaxe ſenkrecht. Denn die 
Erdaxe iſt gegen die Ebene des Gleichers ſenkrecht, 
folglich gegen jede Linie die in dieſer Ebene lieget 
und durch den Mittelpunkt der Erde gehet, folglich 
gegen gedachte Durchſchnittslinie. Nun nehme man 
an, daß die Erdaxe nicht immer vollkommen mit 

ſich ſelbſt parallel bleibet, ſondern daß ihre Verlaͤn⸗ 
gerung am Himmel bei wenigem einen Kreis um den 
Pol der Ekliptik herum beſchreibet, und zwar in 
ruͤcklaͤuſiger Ordnung, fo drehet ſich zugleich die ge⸗ 
dachte Durchſchnittslinie, welche immer gegen die 
Erdachſe ſenkrecht bleibet, ebenfalls in ruͤcklaͤufiger 
Richtung, fo daß der Fruͤhlingspunkt und der Herbfts 
punkt, in welchen dieſe Linie die Ekliptik ſchueidet, 
der Ordnung der Zeichen zuwider gehen, und daß 
die Sonne, welche immer rechtlaͤufig iſt, den Fruͤh⸗ 
lingspunkt eher erreichet, als denjenigen Punkt der 
unbewegten Ekliptik, von welchem ſie im Augenblicke 
der letzten Nachtgleiche des Frühlings ausgegangen 
war. Man febe auch das VIII. Hauptſtuͤck dieſes 
Werkes J. 6. 

Anmerkung III. Wenn die Voreilung der Nacht⸗ 
gleichen auf demſelbigen Fuße fortfuͤhre als ſeitdem 
fie beobachtet worden, fo müßte der Fruͤhlingspunkt 
nach und nach die ganze Ekliptik durchlaufen. Die 
Alten glaubten, daß dieſes wirklich geſchehen werde, 
obgleich ſie wegen ihrer ungewiſſen Beobachtungen 
die Dauer eines ſolchen Umlaufs ſehr ben 
angaben. Dieſen Zeitraum nannten ſie das große 
platoniſche Jahr, und einige waͤhnten es müßten . 
überhaupt nach Ende deſſelben alle Ereigniſſe in der 
phyſiſchen, politiſchen und moraliſchen Welt wieder 
ihren Kreislauf von vorne anfangen Allein man 
glaubet bemerket zu haben, daß die 9 1 5 

acht⸗ 
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Nachtgleichen ſchon etwas geringer geworden iſt. 
Sie koͤngte alſo wohl mit der Zeit null und zuletzt 
gar negativ werden, fo daß als dann der Frühlings: 
punkt nach einem ſcheinbaren Stillſtande vechtlaͤuſig, 
und das Sternjahr kuͤrzer als das Tropiſche würde, 
Nach den neueren Beobachtungen müßte das große. 
platoniſche Jahr, wenn eines ſtatt faͤnde, naͤmlich 
wenn der Fruͤplingspunkt ſich immer gleichfoͤrmig 
bewegte, beinahe 26000 tropiſche Jahre dauren. 


Anmerkung IV. Man hat noch häufig genug die 
Gewohnheit dem erſten Zeichen der Ekliptik den Ma: 
men des Widders, den zweiten des Stieres u. ſ. w. 

beizulegen, da doch jetzt das erſte Zeichen groͤßten⸗ 
theils mit den Fiſchen, das zweite mit dem Widder, 
u. ſ. w. zuſammen trifft. Es iſt Zeit dieſe unſchick⸗ 
lichen Benennungen ganz abzuſchaffen, und die 

Zeichen bloß mit Zahlen anzudeuten. Anſtatt zu 
ſagen, daß die Sonne mit Anfang des Fruͤhlings 
in den Widder, des Sommers in den Krebs, des 
Herbſtes in die Wage, und des Winters in den 
Steinbock tritt; muß man ſagen, daß fie an die⸗ 
fen Zeitpunkten ins Ite, IVte, V lite, te Zeichen tritt, 
und unter Zeichen keine Sternbilder, ſondern bloß 
Theile der Ekliptik von 30 Graden verſtehen. 


Anmerkung V. Aus der Voreilung der Nachtgleichen 
und der Bewegung der Erdare folget, daß der noͤrd— 
liche Pol dem letzten Stern im Schweife des kleinen 
Bären nicht immer ſo nahe geweſen iſt als jetzt; er muß 
dem Schwanze des Drachens und alſo auch dem gro⸗ 
ßen Baͤren etwas naͤher geweſen ſein. Auch wird der 
Pol ſich noch weiter vom großen Baͤren entfernen, 
und ſich den Fuͤßen des Zefeus (Cepheus) naͤhern. 
Dieſes wird man leicht begreifen, wenn man in 
Gedanken auf der kuͤnſtlichen Himmelskugel 5 

reis 
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Kreis um den Pol der Ekliptik herum, durch den 
jetzigen Nordpol, beichreiber, 


§. 14. 


Aufgabe. RER 
Den Ort der Apfiden der Erde oder der 
Sonne am Simmel finden, nebſt der Bewegung 
der Apfiden, und dem anomaliſtiſchen Jahre. 
Wann die Erde in der Sonnenferne iſt, gehet fie 
am langſamſten, und dann iſt auch die ſcheinbare Ber 
wegung der Sonne in der Ekliptik am langſamſten; 
wann die Erde hingegen in der Sonnennaͤhe iſt, gebet 
ſie am geſchwindeſten, und die Sonne ſcheinet alsdann 
ebenfalls am geſchwindeſten zu gehen (F. 5. Man 
beobachte demnach fleißig die mittaͤglichen Sonnen⸗ 
hoͤhen, entweder das ganze Jahr durch, oder nur 
gegen die ſchon ohngefaͤhr bekannte Zeit, da die Sonne 
ſich in der Erdferne oder Erdnaͤhe befinden fol. Von 
dieſen ziehe man die Hohe des Gleichers ab, ſo hat 
man die Abweichungen der Sonne an jedem Mittage. 
Aus den Abweichungen und der bekannten Schiefe der 
Ekliptik folgere man die Standlaͤngen der Sonne 
(H. XIII. §. 4.). Man ziehe jede von der folgenden 
ab, ſo hat man die Winkelgeſchwindigkeiten der Sonne 
für jede 24 Stunden. Man nehme einige der größten 
oder kleinſten von dieſen Geſchwindigkeiten, und ſuche 
den Zeitpunkt der allergroͤßten oder der allerkleinſten 
nebſt dem zuſtimmenden Orte der Sonne (H. XVII. 
§. 7.), fo hat man was man verlangte, nämlich den 
Ort der Sonne für den Zeitpunkt, da fie durch die 
untere oder obere Apſide gieng. Man koͤnnte auch, 
ftatt der ‚größten und kleinſten Geſchwindigkeit, den 
größten oder kleinſten ſcheinbaren Durchmeſſer der 
Sonne ſuchen, weil die naͤhere Sonne groͤßer ſcheinet 
als 
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als die entferntere; allein die Geſchwindigkeiten ge⸗ 
waͤhren mehr Sicherheit. Jedoch erfordert auch dieſe 
Methode die aͤußerſte Behutſamkeit, weil der Unter⸗ 
ſchied der Geſchwindigkeiten nur klein iſt. 


Wenn man nun aͤltere Beobachtungen der Son⸗ 
nenferne oder Sonnennäbe mit neueren vergleichet, fo 
findet man, daß die Punkte der Apſiden nach der Ord⸗ 
nung der Zeichen langſam fortruͤcken. Aus der Quan⸗ 
titaͤt der Fortruͤckung von der aͤlteren bis zur neueren 
Beobachtung, und aus der Anzahl der verfloſſenen 
Jahre laͤßt ſich leicht berechnen, wie viel dieſe Fort⸗ 
ruͤckung in 100 Jahren oder in ı Jahre betraͤgt, oder 
in wie viel Jahren ſie 1 Grad betraͤgt. 


Hipparchns fand 139 Jahre vor Chriſti Geburt 
(das Jahr der Geburt ſelbſt = o gerechnet), die Erd⸗ 
ferne der Sonne iu II. Zeichen 5 30“. Riccioli im 
Jahre 1646 fand III Zeichen 75 26015“. Der Un: 
terfchied beträgt 31° 56° 15”, Dieſe durch 1785 Jahr 
dividirer, gaben jährlidy 1’ 4” für die Bewegung der 
Apfiven. Andere Aſtronomen haben einige Sekunden 
mehr oder weniger herausgebracht; die neueſten 
Beobachtungen und Berechnungen geben ohngefaͤhr 
o 12%. . 

Da die Apſiden vorwaͤrts nach Ordnung der Zei⸗ 
chen gehen, die Punkte der Nachtgleichen aber ruͤck⸗ 
waͤrts, ſo iſt das anomaliſtiſche Jahr laͤnger als das 
tropiſche Jahr (H. VIII. §. 6.). Und da die Bewer 
gung der Apfiden in einem tropiſchen Jahre o® ı’ 2” 
betragt, die Sonne aber in der Ekliptik zu einem Wege 
von o° 1“ 2“ ohngefaͤhr 25 Zeitminuten gebrauchet, 
fo iſt das anomaliſtiſche Jahr 25 Minuten länger als 
das Tropiſche, alſo beträgt es 365 Tage s Stunden 
(49 + 25) Minuten, oder 365 Tage 6 Stunden 18 
Minuten. Es iſt alſo etwas laͤnger als das Sternjahr. 


Anmer⸗ 


— 
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Anmerkung I. Wir koͤnnen alſo folgende Laͤngen 
des Jahres annehmen. f { 
Tropiſches Jahr » * 365 Tage 5 St. 49 Min. 
Sternjahrt⸗ „ 365 6 9 
anomaliſtiſches Jahr- 365 615 # 
welche nicht viel von der Wahrheit abweichen wer⸗ 
den; die Sekunden zu beſtimmen, ſcheinet bis jetzt 
nicht moͤglich zu ſein. Es haben zwar einige die 
Sekunden und ſo gar Bruͤche der Sekunden ange⸗ 

geben, allein dieſes beweiſet nur die Puͤnktlichkeit 
ihrer Rechnungen, nicht aber die vollkommene Rich⸗ 
tigkeit der Beobachtungen. 


Anmerkung II. Die Urfache der Bewegung der 
Apſidenlinie muß in der anziehenden Kraft der an: 
deren Planeten geſuchet werden, welche auf die Erde 
wirken. Unterdeſſen kann man ſich vorſtellen, daß 
die Ellipſe, worin ſich die Erde beweget, ſich allmaͤhlig 
ein wenig um denjenigen Brennpunkt drehet der in 
der Sonne iſt, jedoch ſo, daß ſie in derſelbigen Ebene 
bleibet, oder doch nicht merklich davon abweichet. 


Zuſatz. Nachdem die jährliche Bewegung der 
Apſiden gefunden worden, ſo brauchet man nur zu 
wiſſen, wo der Punkt der Sonnenferne in einem ger 
wiſſen Jahre geweſen iſt, um ſie fuͤr jedes gegebene 
Jahr zu finden. Geſetzt wir nehmen die angeführte 
Beobachtung des Riceioli für richtig an, fo find ſeit 
der Zeit bis 1796, 150 Jahre verfloſſen, alſo iſt die 
Sonnenferne nach Ricciolis Angabe fortgeruͤcket um 
150 mal 174“ oder um 2° 30’ 40” alſo müßte fie im 
Jahre 1795 geweſen fein in III Zeichen 1o® 2’ 55”. 
Die neueſte Tafel von Delambre und Zach geben ſtatt 
deſſen nur III. Zeichen 96 24 und bei Delambre 


55” bei Zach 12”. 
2 Auf⸗ 
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K. 
Aufgabe. 
Es ſoll die Ekzentrizitaͤt der Erdbahn 
gefunden werden, das heißt die Entfernung 
der Sonne vom Mittelpunkte der Ellipſe. 


* 
\ 


UV 0 


Es ſei OAUBV die Erdbahn, 8 der Mittelpunkt 
der Sonne oder der eine Brennpunkt der Ellipſe, der 
andere Brennpunkt, C der Mittelpunkt der Ellipſe. 
Man ſuche durch Beobachtungen, wie in der vorhergehen⸗ 
den Aufgabe, den Zeitpunkt der kleinſten Geſchwindigkeit, 
und daraus die kleinſte Geſchwindigkeit ſelbſt. Eben ſo 
ſuche man die groͤßte Geſchwindigkeit. Dieſe ſei in U, 
= V; und die kleinſte, nämlich in O, v, fo iſt ($. 4.) 

V.: vn: 082: :-08% 
Es fei die halbe große Axe UC oder OC = a, die 
Ekzentrizitaͤt SC oder C = e, ſo iſt OS = a 
und US = 2 — e, alſo 

V:» :: (a + 0)? : (a — e)? 

VV: V: (a ＋ e): (a — e) 


(a ＋ e) V (a — e) V 
V e Y aN -e NN 
eyvrtey’/=zıyV/—ayv 
e(vyviıyYV)=ıay (V—-vVv 

Law m 
vn VIV VV 


Dieſe 
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Dieſe Formel giebt alſo e oder die Ekzentrizitaͤt. Man 

kann ſie auch durch die ſcheinbaren Groͤßen der Sonne 

in O und in U finden. Denn es ſei in U der ſchein⸗ 

bare Durchmeſſer der Sonne = D und in O = d, 

fo iſt zufolge der optiſchen Lehrſaͤtze (Einl. Seite LXXIII.) 
D: d:: O08: US i 


D: d:: (a ＋ e): (a — e) 
daher ad + de = aD — De 
de ＋ De = aD — ad 
(d ＋ D) e = D - d) 4 
= 
7 "Did 
Dieſe Formel giebt ebenfalls die Ekzentrizitaͤt der 


Uebrigens iſt es bei der Erforſchung der Ekzen⸗ 
trizitaͤt gar nicht noͤthig den Halbmeſſer a der Ellipſe 
zu kennen. Wir werden ihn in der Folge zu beſtimmen 
ſuchen; unterdeſſen nimmt man fuͤr die halbe Axe a oder 
für die mittlere Entfernung der Erde von der Sonne 
eine willkuͤhrliche Zahl an, bloß um ein Verhaͤltniß in 
Zahlen zwiſchen a und e zu finden. Nach verſchiede⸗ 
nen Beobachtungen nnd daraus gezogenen Folgerungen 
iſt die Ekzentrizitaͤt zwiſchen 0,01681 und 0,01692, 
wenn die halbe Axe 1,00000 geſetzet wird. Die Ekzen⸗ 
trizitaͤt beträgt alſo nicht viel mehr als den syteu Theil 
der mittleren Entfernung der Erde von der Sonne; 
woraus zu erfehen iſt, daß die elliptiſche Erdbahn nicht 
ſehr von der Kreisgeſtalt abweichet. Dieſes erkennet 
man, wenn man die halbe kleine Axe ſuchet. Dieſe 
iſt die mittlere Proporzional: Linie zwiſchen a A e und 
a — eoder zwiſchen o s und 1,00000 

1681 (böbere Geom. H. I. §. 16. Zuſ. I. S. 26). 
Im gegenwärtigen Falle findet man o 999889. Es ver⸗ 
baͤlt ſich demnach die große Axe zur kleinen wie 1,00000 

Sternkunde, zter Baud. J zu 


E 
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zu „999889. Der Unterschied betraͤgt es: 
der großen Are. 


| §. 16. i 
Aufgabe, als Lehnſatz. 


Es iſt in einer Ellipſe die Haupt ⸗Axe geger 
ben, nebſt der Ekzentrizitaͤt, und ein beliebiger 
Winkel den ein Vektor mit der Saupt Axe ma⸗ 
chet; es ſoll der Slaͤchen⸗Inhalt desjenigen Aus⸗ 
ſchrittes gefunden werden, der zwiſchen den 
Schenkeln des gegebenen Winkels lieget. 


Vorbereit ung. 


Es ſei OEU eine Ellipſe, OU (2 a) ihre Haupt- 
are, CG b die halbe kleine Are, C der Mittelpunkt, 
A und B die beiden Brennpunkte, AC oder CB (De ) 
die Ekzentrizitaͤt, BE (— ) ein beliebiger Vektor, 
ZEBU (= 9) der Winkel den er mit der Hauptare 
machet, OFU eine halbe Kreislinie mit dem Halb: 
meſſer CO oder CU (= a) beſchrieben, FD eine gegen 
OU ſenkrechte Linie, die durch das Ende E des Vek⸗ 

tors 


x 
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tors gehet, FC ( a) ein Halbmeſſer des Kreiſes, 
Cd mit DF gleichlaufend oder über OU in C ſenkrecht. 


Wenn nun ein Winkel Y zwiſchen dem Vektor 
BE und dem kuͤrzeren Theile BO der Are genommen 
wird, fo bat man (Einleitung, Seite L VIII. und 
höhere Geometrie H. XVI b. 12.) 

a? — e? 
a ＋ e Coſ 0 a 

In unſerer Figur aber iſt der Winkel O zwiſchen dem 
Vektor und dem größeren Stücke der Haupt: Are ber 
griffen. Dieſes Andere ein wenig die Formel für v. 
Naͤmlich es wird ö 


v= 


22 — e2 
a — e Coſ. G 
um dieſes zu beweiſen, ziehe man AE, fo iſt BE ＋ AE 
na, und da BE = v, ſo iſt KE = 2a — v. Es 
ſei ferner für einen Augenblick CD Dx, ſo iſt AD 
Xx — e, und BD x Te. Nun iſt 
f ED? — BE? — BD? 
ED? = AEZ — AD? 
alſo BE — BD? = AE — AD? 
oder BE? ＋ AD? = BD? ＋ AE? 
v ＋ G — e)? = ( e) + (4a — ) 
Hieraus koͤmmt N . 


a 
Es iſt BD Re, und auch BD = BE. Coſ ® 
= Co. O alſo x e v Coſ. O, oder x 
— e Co S. Setzet man dieſen Werth in die 
letzte Gleichung, und ſondert man wiederum » ab, 
ſo kommt = 
a? — e2 
S 


a - e Cof S. 
J 2 Dieſe 
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Dieſe Veränderung.hätte man freilich ſogleich aus der 
veraͤnderten Lage des Winkels ſchließen koͤnnen; in⸗ 
deſſen iſt es doch beſſer, daß man ſich von deren Noth⸗ 
wendigkeit vollkommen uͤberzeuge. Daß wir hier den 
Winkel nach der Seite der entfernteren Apſide genom⸗ 
men haben, iſt deswegen geſchehen, weil die meifteır 
Aſtronomen ihn von da an zu rechnen pflegen. Man 
merke unterdeſſen daß, wann P uͤber 90s ſteiget, als⸗ 
dann e Col O negativ wird, und die angedeutete Sub: 
trakzion ſich wieder in eine Addizion verwandelt. An⸗ 
ſtatt a? — e? oder (2 ＋ e) (a — e) kann man auch 
ſchreiben be hoͤhere Geom. Hauptſt. I. §. 16. Zuf, I.) 
alſo iſt = 


BI nn ar 
a — e Coſ O 
Wir wollen zur Bequemlichkeit der Rechnung fuͤrs 


erſte annehmen, daß die Figur nach einem anderen 
Maaßſtabe gezeichnet ſei, und daß UC oder CO = 1 


b 
ſei, anſtatt a, fo iſt CG = anſtatt b, und BC 


ig 4 
A anſtatt e, c 0 T anſtatt x. Als dann wird 


e 
| Kom 5 Coſ. O. 
Laßt uns der Kürze wegen ſetzen = == ß; — Se, 
x > l 
Tas: , ſo iſt 
BE 2 


— 1 Cox 


Fer⸗ 


Von der Bewegung der Erde um die Sonne. 133 


Ferner iſt DE = BE fin ® 


. 
oder ee . 5 


Nun ift DE: DF: “ri 1 (höhere Geom. H. I. 6,19, 
Zuſ. II), alfo 1 
DE ß fin O 
DE L 
1 e Coſ o 
Es iſt FU = Arc fin DF 
alſo FU — Are fin | 1 0 100 
— Coſꝙ 
Der eee 
FCU EFU x CU 
1— 1 — 5 Cor. 9. 


Es it AFDC= AFD & CD 
Ee ü 


8 N € Col G) ®) 
Dieſes vom Ausſchnitte FCU abgezogen, 0 bleibet 


ß ſin @ 
DU = . 3 
Abſchnitt F 2 Arc. ſin — Col. * 


e 

es 2 (1 — Col. 9) 

Nun if FDU.: EDU:: 1: £ (höhere Geom. H. XI. 
H. 4), daher 

EDU = ß.FDU - 


g fin o 
2 Coſ. ® 
7e: fin o 
20 — Col. 


J 3 Fer⸗ 
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Ferner it ADE = BD Y 85 5 
2 (e ＋ C) . 


1— Col. G 
eg? ſin P Eg? ſin G 
= 20¹ Col. G) 2(1-2Cof.py 
Dieſen Werth des Dreiecks DEB addire man zum 
Werthe des Ausſchnittes EDI, fo kommt 
B ſin G 32 fin O 


5 .— 


Be E are Katı EEe) 
b e b? 
— fin @ = Pr) fin ® 


b 
==} Arc. in —·k(k(äũ4%rĩͤ . — 
e 
5 1— 0 A ef 9) 


b? 
b ſin ur 
in + m —ů——— 
#1 a— eCoſ. O 2 (à — e Coſ. 9) 
Alles dieſes in der Vorausſetzung, daß die halbe große 
Axe = , da fie aber = a, fo muß die Flaͤche des 
Ausſchnittes mit 2* multipliziret werden, alſo iſt 


endlich 55 re 

in O eb? fin ® 
* = e 2 — e Coſ. or 20a -eCoſ ) 
Aufloͤſung. Man gebrauche die letzte Formel; 
naͤmlich es ſei die balbe Hauptaxe = a, die halbe kleine 
Axe = b, die Ekzentrizitaͤt = e, und der verlangte 
Ausſchnitt = 8, ſo iſt 


b. ſin G b fin ® 
— . er SE ern 
Be Br Cof.® are Coſ ꝙ 


Dieſe Formel iſt ſehr bequem. Die halbe kleine Ars 
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b iſt nur zur Abkürzung des Ausdrucks angebracht 
worden. Sie gilt, wie ſchon oben erinnert worden 


5 b ſin 

* (ad 29. Nachdem reg berechneten 

den, ſo deird dazu der Bogen in den Tafeln gefuchet, 

in der Vorausſetzung, daß der Halbmeſſer = 1. 

Wann man den Bogen in Graden hat, ſo wird er 

in Theile des Halbmeſſers verwandelt, entweder mit⸗ 

telſt beſonderer Tafeln, die in Schulzens Sammlung 
ſtehen, oder mittelſt der Proporzion 180 Grad geben 

3, 141892653 was geben die gefundenen Grade und 

Gradtheile? Was heraus kommt, wird mit zab mul⸗ 

tipliziret, und fo erhalt man den erſten Theil der Formel. 

Der zweite hat gar keine Schwierigkeit. 

Anmerkung. Die Formel iſt genommen aus Vega's 
Vorleſungen über die Mathematik, dritter 
Band, welcher die Mechanik der feſten Koͤr⸗ 
per enthält. Sie ſtehet aber dort ohne Beweis. 


Bei den Bewegungen der Planeten pfleget man, 
wie ſchon bemerket worden, den Winkel den der Vektor 
beſchreibet allemal vom Punkte der Sonnenferne an 
zu rechnen. Man konnte ebenfalls von der Sonnen⸗ 
nähe anfangen, wie auch de la Caille in ſeinen Klé⸗ 
ments d’Allronomie gethan hat, und zwar um der 
Einfoͤrmigkeit willen, weil man den Lauf der Kometen 
nicht anders als von der Sonnennäye an berechnen 
kann. Allein, da alle aſtronomiſche Tafeln auf die 
Sonnenferne gerichtet ſind, ſo moͤchte es etwas un⸗ 
bequem fein, eine andere Zahlungsart als die gewoͤhn⸗ 
lichſte zu gebrauchen; wir wollen uns demnach daran 
halten, Die Aſtronomen nehmen alfa fürs erſte, ſtatt 
der beweglichen Ellipſe (§. 1 14. Anmerk. IL), worin 
Erde oder ſonſt ein Planet laͤuft, eine unbewegliche 

an. Der Winkel, den der Vektor ſeit der letzten Son⸗ 
* 34 nen⸗ 
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nenferne beſchrieben hat, heißt die Anomalie. Es 
haͤtte ſich wohl nicht leicht ein unſchicklicheres Wort ers 
denken laſſen; denn Anomalie bedeutet etwas Geſetz⸗ 
widriges, da doch eben der Lauf des Planeten in einer 
Ellipſe vollkommen geſetzmaͤßig iſt. Wir wollen auf 
deutſch denſelbigen Winkel durch das Wort Vorlauf 
andeuten, weil er angiebt um wieviel der Planet vor⸗ 
waͤrts gelaufen, und dem Punkte der Sonnenferne 
vorgekommen iſt. Jeder Vorlauf Anomalie er⸗ 
fordert eine gewiſſe Zeit, das heißt jeder vom Vektor 
ſeit der als unbeweglich angenommenen Sonnenferne 

beſchriebene Winkel iſt in einer gewiſſen Zeit beſchrieben 
worden. Wenn man ſich nun den Fall gedenket, daß 
der Planet ſeine Bahn zwar in der wirklichen Umlaufs⸗ 
zeit durchliefe, jedoch mit einfoͤrmiger Winkelgeſchwin⸗ 
digkeit, ſo wuͤrde der Vektor ſtatt des wirklichen Vor⸗ 
laufswinkels einen anderen entweder groͤßeren oder 
kleineren beſchrieben haben; und dieſen eingebildeten 
Winkel neunet man den mittleren Vorlauf (mittlere 
Anomalie) zum Unterſchiede des wirklichen Winkels, 
welcher der wahre Vorlauf (wahre Anomalie) ger 
nannt wird. Man darf ſich nur zwei Planeten vors 
ſtellen, die zugleich aus demſelbigen Punkte der Son⸗ 
nenferne abgehen, auch zugleich wieder dahin ange⸗ 
langen, wovon der eine eine veraͤnderliche Winfelges 
ſchwindigkeit hat, der andere aber eine einfoͤrmige, fo 
iſt der Winkelweg des erſteren der wahre Vorlauf 
(die wahre Anomalie), des anderen aber der mittlere 
Vorlauf (die mittlere Anomalie). Hierbei wird, wie 
ſchon erinnert worden, auf die Bewegung der Apfidens 
linie keine Ruͤckſicht genommen. Wie dieſe Bewe⸗ 
gung in Anſchlag gebracht wird, ſoll der Leſer bald 
erfahren. 


6 18. 
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§. 18. 
Aufgabe. 


Aus dem wahren Vorlaufe (Anomalie) den 
mittleren finden. 


Vorbereitung. 


Es ſei 8 die Sonne, OEU die Erdbahn, CDAB 
der Con nenkreis (Ekliptik), die Abſidenlinie oder die 
Hauptachſe der Erdbayn ſei jetzt in O00 oder deren 
Verlaͤng' ung in AC, fo daß ein in der Sonne be find⸗ 
liches Auge den Punkt O der Sonnenferne jetzt in C, 
oder ein im Punkte O befindliches Auge die Sonne in 
A jeher würde. Es ſti die Erde in E, fo daß fie die 
Sonne in B ſiehet, von ihr aber in ID geſehen wird. 
Da die ſcheinbaren Orte A und B gegeben find, 
ſo iſt anch der Winkel ASB gegeben; dieſer hat fo viel 
Grade als der Bogen AB, weil, wegen der unermeßlichen 
Größe des Himmels, ſowohl als jeder andere Punkt 
im Raume der Ellipſe OEC als Mittelpunkt der Eklip⸗ 
tik angeſehen werden kann. 
35 Dem 


138 XXIII. Hauptſtück. 


Dem Winkel ASB ift fein Scheitelwinkel DSC 
oder ESO gleich. a 

Mittelſt des bekannten Winkels ESO berechne 
man den elliptiſchen Ausſchnitt ES OE (5. 16.). Dies 
ſes ſetzet voraus, daß man die Hauptaxe und die Ekzen⸗ 
trizitaͤt kennet. Allein zum jetzigen Zwecke iſt es bins 
laͤnglich das Verhaͤltniß dieſer beiden Groͤßen zu wiſſen. 
Man nehme alfo die halbe Hauptaxe = ı an; und 
folglich die Ekzentriſitaͤt = 0,0168, oder überhaupt 
ſo groß als ſie aus den zuverlaͤßigſten Beobachtungen 
und Berechnungen zu entſpringen ſcheinet. 


Man gedenke ſich einen halben Kreis uͤber der 
Are UO, ſo iſt deſſen Halbmeſſer = 1, der halbe Um: 
kreis = , der Flaͤchen⸗ Inhalt alſo = zr Nun 
verhaͤlt ſich dieſer halbe Kreis zur halben Ellipſe, wie 
die halbe große Axe zur halben kleinen, alſo wie 1 zu 

(rt — e), wo e die Ekzentrizitaͤt ift (Siehe oben 
. 16.). Es ſei der halbe Kreis = K, die halbe 
Ellipſe = OEUO, fo iſt demnach 
K: OECUO : 1 c (1 — e?) 
alſo OEUO —=KY (1 — e) 
f OEUO = A (1 — e?) 

Nun verhalten ſich bei der Erde und den Plane: 
ten die vom Vektor beſchriebenen Ausſchnitte wie die 
Zeiten. Es ſei 2 das halbe anomaliſtiſche Jahr (§. 14.) 
und 2 die ſeit der letzten Sonnenferne verfloſſene Zeit, 


ſo iſt 
OEUO : OESO :: Z: 2 

Nun nehme man die eingebildete Erde oder den einge⸗ 

bildeten Planeten zur Huͤlfe. Da dieſer einförmig 

Käufe, fo verhalten ſich feine Vorlaͤufe (Anomalien) 

allemal wie die zuſtimmenden Zeiten, und in der Zeit 

2 oder der halben Umlaufszeit durchlaͤuft er die Hälfte 

von 360 Graden, oder 180 : ferner ſeien g die 
Grade 


* 
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Grade die er in der Zeit 2 durchlaufen haben wuͤrde, 
ſo iſt g f b N 
Z 2 189828 
alſo OEUO : OESO :: 180° : g 
oder im yr (1 — e): OESO :: 180°: g 
oder my (1 — e): OESO :: 360° :8 . 


360° 
— — O. 
a 

Aufloͤſung. 

1. Aus dem gegebenen wahren Vorlaufe (Ano⸗ 
malie) berechne man (§. 16.) das Stuͤck der Ellipſe, 
welches durch den Vorlaufswinkel beſtimmet wird, 
wobei die halbe Hauptaxe = 1, und die Ekzentrizität 
als ein Bruch derſelben angenommen wird. 

II. Man berechne ein für allemal den Bruch 

3605 
* (va?) | 
== 3,14159 ꝛc. iſt, und multiplizire jedesmal das bes 
rechnete Ellipſenſtück damit, fo bekommt man die mitt⸗ 
leren Vorlauf (Anomalie) in Graden und Bruͤchen eines 
Grades. Will man ſie in ſolchen Graden haben, deren 
100 auf den Viertelkreitz gehen, fo ſetzet man 400 ſtatt 
360 in die Formel. e ö 

III. In der Aufloͤſung wurde angenommen, daß 
der wahre Vorlauf (Anomalie) weniger als zwei rechte 
Winkel betraͤgt; iſt er größer als zwei rechte, fo ziehe 
man ibn von zwei rechten ab, mit dem übrig gebliebenen 
Winkel verfahre man als wenn er der gegebene waͤre, 
fo bekommt man den Weg, den der eingebildete Pla- 
net noch bis zur naͤchſten Sonnenferne zu durchlaufen 
hat; ziehet man dieſen von vier rechten Winkeln ah, 
ſo hat man den verlangten mittleren Vorlauf 
(Anomalie). 8 


oder g = 


wo e die Ekzentrizitaͤt, und = 


Anmer⸗ 
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Anmerkung J. Man hat auſſer dem wahren und mitt— 
leren Vorlaufe noch den ekzentriſchen Vorlauf (ano- 
malia eccentrica). Dieſer iſt nichts anders als der bei 
der Rechnung vorkommende Winkel FCD ($. 16.) 
und der aus C befchriebene Kreis UFGO heißt der 
ekzentriſche Kreis (circulus eccentrieus). Diefe 
Ausdruͤcke haben nach geſchehener Rechnung weiter 
keinen Gebrauch, und koͤnnen auch ganz entbehret 
werden. 

Anmerkung II. Der Unterſchied zwiſchen dem wah⸗ 
ren und dem mittleren Vorlaufe Anomalie) wird 
Abgleichung der Bahn, oder des Mittel⸗ 
punktes, oder Proſthaphaͤreſis genannt, eben 
ſo wie den Unterſchied der wahren und mittleren Zeit 
in fo fern er von der Abgleichung der Bahn abhängt 
(H. VII., §. 7.). Der Name Abgleichung des 
Mittelpunktes (acquatio centti) iſt in fo fern ſchick⸗ 
lich, da beide Winkel, naͤmlich des wahren und 
des mittleren Vorlaufes, nebſt ihrem Unterſchiede 
ſich an der Sonne befinden, die als Mittelpunkt 
nicht der Erdbahn, ſondern der anziehenden Kraft 
betrachtet wird. 


§ 19. 
Aufgabe. 


Es ſoll die Abgleichung des Mittelpunktes 
geſunden werden. a 6 


Vorbereitung. 

Hierzu iſt es am dienlichſten ein fuͤr allemal eine 
Tafel zu verfertigen, weil die Rechnung bei jeder ein⸗ 
zelnen Gelegenheit zu muͤhſam wäre, 

Man nehme demnach den wahren Vorlauf (Ano⸗ 
malie) nach und nach zu 1 Minute, 2 Minuten, 3 Mi⸗ 
* nuten 


Von der Bewegung der Erde um die Sonne. 141 


nuten an, und fo fahre man fort bis 130% Man 
ſuche jedesmal den zuſtimmenden mittleren Vorlauf 
(F. 18.). Wann dieſes geſchehen iſt, fü nehme man 
den mittleren Vorlauf ebenfalls von Minute zu Minute, 
und ſuche mit Huͤlfe der ſchon fertigen Tafel durch Eins 
ſchaltungen jedesmal den zuſtimmenden wahren Vor- 
lauf. Man ſuche den Unterſchied zwiſchen jedem mitt⸗ 
leren und den zuſtimmenden wahren Vorlauf, ſo hat 
man von Minute zu Minute des mittleren Vorlaufs 
die Abgleichung des Mittelpunktes. Fuͤr einzelne Se⸗ 
kunden kann man ohne alle Gefahr Proporzionaltheile 
gebrauchen. 

Die Rechnung wird nur bis 180° fortgeſetzet. 
Denn über 180% kommen dieſelbigen Abgleichungen 
wieder in umgekehrter Ordnung und mit veraͤnderten 
Zeichen ＋ und — vor. | 


* 

Denn es ſei OSp der mittlere Vorlauf, und OSP 
der zuſtimmende wahre, fo iſt PSp die Abgleichung für 
den Winkel OSp. Man mache 4 USn—= Z USP, 
und Z UO = / USp So wie die Vektoren von 
Sp bis SU abnehmen, fo nehmen ſie von Us bis Su 
zu und folglich nehmen die Geſchwindigkeiten von 
Us bis Su fo ab, wie fie von SP bis Us zugenom⸗ 
men haben. Folglich wird der Winkel US in eben 
ſo viel Zeit beſchrieben als der gleiche Winkel USP; 
dieſe Zeit entſpricht, nach dem mittleren Vorlaufe = 

rech⸗ 
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rechnet dem Winkel pSU, alſo auch feinem Gleichen 
US. Wenn alſo der wirkliche Planet in m anges 
kommen iſt, fo iſt der eingebildete einfoͤrmiggehende 
($. 17. in 7, und die Abgleichung iſt nd = PSp. 

Wenn wir alſo den Winkel U oder USp mit x 
bezeichnen, fo iſt die Abgleichung für 180% 4x eben 
fo groß als für 130° — x Oder wenn wir den Wins 
kel OSp mit z bezeichnen, fo hat der eingebildete Pla⸗ 
net bei m, 360° — zyurück geleget, und die Abgleichung 
für 2 iſt eben ſo groß als für 360° — 2. Er 

Jedoch, da man immer in der Richtung OPUHO, 
nicht umgekehrt zaͤhlet, fo gehet n vor m falls p vor P 
gehet, das heißt die Abgleichung Pop oder nd muß 
in der einen Haͤlfte der Ellipſe addiret werden, wenn 
fie in der anderen ſubtrahiret wird. 


Auflöſung. 

Man muß alfo eine fertige Tabelle fuͤr die Abgleis 
chungen baben; oder fich felbft eine nach der in den 
Vorbereit eng angegebenen Methode verfertigen. Dann 
ſucht man bloß den mittleren Vorlauf und findet die 
Abgleichung dabei. f 

Zuſatz. Fuͤr die erſten 180 Grade iſt die Ab⸗ 
gleichung immer negativ, das heißt, ſie muß von dem 
mittleren Vorlaufe abgenommen werden, wenn der 
wahre heraus kommen fol. Von ı80° bis 360 iſt fie 
pofitio, das heißt, fie muß zum mittleren Vorlaufe 
hinzugethan werden, damit der wahre heraus komme. 
Denn da die Winkelgeſchwindigkeiten im umgekehrten 
Verhaͤltniſſe der Vektoren ſtehen, fo nimmt die Ges 
ſchwindigkeit des wirklichen Planeten von O bis P und 
von dort bis U beſtaͤndig zu. Am Ende feiner halben 
Umlaufszeit iſt er in U. Der eingebildete einfoͤrmig 
gehende Planet iſt alsdann ebenfalls in U. Wir haben 
alſo den Fall, wo zwei Koͤrper den naͤmlichen Weg in 

glei⸗ 


* 
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gleicher Zeit machen; der eine gehet einförmig, der 
andere gehet anfaͤnglich langſamer als der erſtere, vers 
mehret aber feine Geſchwindigkeit bei wenigem, jo daß 
fie zugleich ans Ziel kommen. Bei ſolchen Umſtaͤnden 
bleibet der erſte bis zum letzten Augenblick vor. Denn 
wäre der andere ſchon vorgekommen, ſo muͤßte er wie⸗ 
der langſamer gehen, damit der erſte ihn wieder ein⸗ 
holte; dieſes kann aber hier nicht ſtatt finden, da die 
Geſchwindigkeit in eins fort beſchleuniget wird. Blei⸗ 
bet nun der wirkliche Planet in der erſten Haͤlfte der 
Bahn dem eingebildeten immer nach, ſo iſt in der Vor⸗ 
bereitung gezeiget worden, daß er in der zweiten Hälfte 
immer vorgehen muß, welches ſich auch auf eine aͤhn 
liche Art wie fuͤr die erſte Haͤlfte erklaͤren laͤßt. a 
Anmerkung. Man verwechſele hier den Vorlauf 
oder den zuruͤckgelegten Winkelweg nicht mit der an 
jeder Stelle der Bahn ſtatt findenden Winkelge⸗ 
ſchwindigkeit. Dieſe muß freilich, da ſie in der 
Sonnenferne kleiner war als die mittlere, noch in 
der erſten Hälfte der Bahn erſt der mittleren gleich, 
und dann groͤßer als ſie werden; ſonſt koͤnnte der 
wahre Planet den eingebildeten nicht einholen. 
Dieſe groͤßere Geſchwindigkeit dienet aber nur die 
vorige Verſpaͤtung zu erfegen, hindert aber nicht, 
daß der wahre Planet immer noch dem mittleren 
nachbleibet, obgleich er ſich ibm nähert, bis daß 
er ihn in der Sonnennaͤhe ganzlich eingeholet hat. 
Von der Sonnennaͤße bis wieder zur Sonnenferne 
gehet der wahre Planet erſt geſchwinder als der ein⸗ 
gebildete, nachher mit gleicher Geſchwindigkeit wie 
er, zuletzt mit geringerer Geſchwindigkeit, damit 
der andere ihn in der Sonnenferne einholen koͤnne. 
Er bleibet aber dennoch immer vor; denn bliebe er 
nach, ſo muͤßte er ſeinen verſpaͤteten Lauf wieder be⸗ 
ſchleunigen, damit er zu rechter Zeit in die Sonnen: 
ö ferne 
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ferne einträfe; dieſes kann aber nicht fein, weil die 

Bewegung waͤhrend der ganzen Zeit von der Son⸗ 

nennaͤhe bis zur Sonnenferne immer langſamer 
gehet, da die Vektoren immer zunehmen (. 4). 


Zuſatz II. Die Abgleichung iſt am groͤßten, 
da wo die mittlere Winkelgeſchwindigkeit der wahren 
gleich iſt. Wer haben eben geſehen, daß in der erſten 
Haͤlfte der Bahn der eingebildete einfoͤrmige Planet 
immer den wahren vorgebet, obgleich fie zuſammen die 
halbe Bahn anfan zen und vollenden; und daß die Win⸗ 
kelgeſchwindi keit des wahren Planeten anfaͤnglich klei⸗ 
ner iſt als die des eingebildeten dann gleich wird, und 
zuletzt groͤßer. So lange ſie kleiner iſt, nimmt der 
Vorſprung des eingebildeten Planeten zu, wann ſie 
groͤßer wird nimmt der Vorſprung ab, wenn ſie alſo 
gleich iſt, iſt der Vorſprung am größten, und dieſer 
Vorſprung iſt weiter nichts als die Abgleichung der 
Bahn oder des Mittelpunktes. 

Da nun die mittlere und die wahre Geſchwindig⸗ 
keit im Punkte D ($. 6. Anmerk. II.) gleich find, wo 
die elliptiſche Bahn von einem Kreiſe geſchnitten wird, 
deſſen Holbmeſſer zwiſchen der halben großen und der 
balben kleinen Axe die mittlere Proporzionallinie iſt, 
ſo koͤmmt es nur darauf an, den Winkel DSO zu finden, 
um dadurch den Punkt D 1 Es iſt (5. 16.) 

2 
N . a— e Coſ O 
wo » der Vektor iſt, b die halbe kleine, a die halbe 
große Axe und e die Efjentrizität. Setzet man 
» „ab, gleich der mittleren Proporzionallinie zwi⸗ 
ſchen a und b, ſo hat man ö 


oder 
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: by b 
ö oder ya = a RG 
und hieraus erhält man 
422 — byb 


Col. G —— 


ey 
b b 
oder Col. ꝙ = — ee 


a 575 b 
und O = arc Cof. (Ar 2 


als den wahren Vorlauf (wahre Anomalie) bei wel: 
chem die größte Abgleichung ſtatt finder, 


§. 20. 


Aufgabe. 


Aus dem gegebenen mittleren Vorlaufe den 
wahren finden. 55 
Es kann hierzu die Formel des $. 16. (Seite 134) 
gebrauchet werden. Man berechnet nämlich den gan⸗ 
zen Flaͤchen⸗Inbalt der Ellipſe, und ſaget: wie ſich 
360° zum mittleren Vorlaufe verhalten, fo verhält 
ſich der ganze Inhalt der Ellipſe zum Ausſchnitte der 
am angeführten Orte S genannt worden. Man gebe 
nun in der Formel 8 
ak, 3 est . 
a — e Coſ. & a — e Coſ. O 
dem Winkel O verſchiedene Werthe, bis daß man einen 
findet, welcher der Gleichung Genuͤge leiſtet. 
Indeſſen, wenn man ſchon Abweichungs⸗Tafeln 
bat, ſo kann man auch auf folgende Art verfahren. 
Sternkunde, ter Band. K | Vom 


S fab arc ſin 
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Vom mittleren Vorlauf ſubtrahire man die zu: 
ſtimmende Abgleichung (J. 19.) oder man addire fie, 
je nachdem der mittlere Vorlauf weniger oder mebr als 
zwei rechte Winkel betraͤgt. Die Differenz oder die 
Summe iſt der wahre Vorlauf; welches aus dem Ent: 
ſtehen der Abgleichung binlaͤnglich erhellet. 

Zufag. Die umgekehrte Aufgabe aus dem 
wahren Vorlaufe den mittleren finden iſt zwar 
ſchon oben (F. 18.) aufgeloͤſet worden; indeſſen wird 
die Aufloͤſung durch die Abgleichungs⸗ Tabellen exleich: 

tert. Hat man Tabellen, wo jedem wahren Vorlaufe 
die Abgleichung beigefuͤget iſt, fo findet keine Schwie⸗ 
rigkeit ſtatt; hat man nur welche, wo zu jedem mittle⸗ 
ren Vorlaufe die Abgleichung ftepet, fo ſuchet man zu 
einigen mittleren Vorlaͤufen die wahren, in der Gegend 
der Tafel wo ſich ohngefaͤhr das Verlangte finden muß, 
und dann ſuchet man durch Einſchalten wiederum aus 
den gefundenen wahren Vorlaͤufen den verlangten 
mittleren. 


5 §. 21. 
Aufgabe. 


Aus dem gegebenen wahren Orte der Sonne 
ſoll der mittlere Ort gefunden werden. 


Es 
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Es ſei OP die elliptiſche Erdbahn, S die Sonne, 
ABCD A die Ekliptik oder der ſcheinbare Sonnenkreis, 
E ihr Anfangspunkt oder der Frühlingspunkt. Die 
Erde ſei in P, fo iſt der Ort der Sonne in D, und 
ibre Standlaͤnge beträgt in Graden fo viel als der 
Bogen EABCN. Man berechne für die Zeit der 
Beobachtung den Ort Ader Sonnenferne H. 14. Zuſ. I.), 
fo hat man in Graden den Bogen EABC, weil die 
Sonne, in ihrer Erdferne von der Erde aus, in C ges 
ſehen wird. Man ſubtrahire den Ort der Erdferne 
vom Orte der Sonne, ſo bekoͤmmt man in Graden den 
Bogen CD oder den Winkel CSD oder den Winkel 
BSA des wahren Vorlauſe (Anomalie) BSA der Erde. 
Hieraus wird der mittlere Vorlauf OSp der Erde ber 
rechnet (F. 18. und . 20. Zuſ.) dem der mittlere Bor: 
lauf der Sonne CSd gleich iſt. Wenn alſo die Sonne 
in D zu ſehen iſt, fo müßte fie in d fein, wenn fie ſeit 
ihrer letzten Erdferne oder ſeit dem Punkte C einfoͤrmig 
gegangen waͤre. 8 

Wenn ſich der Ort der Erdferne vom jetzigen Orte 
der Sonne nicht ſubtrahiren laͤßt, ſo muß dieſer erſtlich 
um vier rechte Winkel vergroͤßert werden. Geſetzt 
z. E. Es waͤre die Erde in a, und di Sonne ſchiene 
in b zu ſein, ſo waͤre ihr Ort ausgedruͤcket durch die 
Grade des Bogens EAb. Der Ort der Sonnenferne 
wäre in Graden = EBC. Wenn man von EBC den 
Bogen EAb abziehet, fo bleibet Cb, und wenn man 
Cb vom ganzen Kreiſe abzießer, fo bleibet CDEAb, 
welches der ſcheinbare Weg iſt, den die Sonne ſeit 
ihrer letzten Erdferne zuruͤck geleget hat. Dieſer Weg 
beträgt alſo 360° — (EBC — EAb) = 360°-+ EAb 
— EBC. Während daß die Sonne in € fehien, war 
die Erde in-O, und wann die Sonne in b zu fein 
ſcheinet, fo iſt die Erde in a. Alſo bat die Erde den 
Weg OP Ua durchgelaufen, und folglich in Graden den 
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Weg ABCD, welcher dem ſcheinbaren Sonnenwege 

'CDEAb gleich iſt. Aus dieſem wahren Vorlaufe 
OP Ua muß nun wie vorher der mittlere berechnet werz 

den. Indeſſen in dieſem Falle, wo der wahre Bor: 
lauf größer iſt als 1806, iſt es am bequemſten ihn nur 

von 360° abzuziehen; alsdann bleibet der wahre Vor: 

lauf ASd, zu welchem der mittlere ASD geſuchet wird, 

und dieſen ſubtrahiret man wiederum von 360°, um 

den mittleren Vorlauf ABCD zu finden. 

Wenn in jedem Falle aus dem wahren Vorloufe 

der mittlere gefunden iſt, ſo wird zum mittleren Vor⸗ 

laufe der Ort der Erdferne addiret, wenn man den 

mittleren Ort der Sonne erhalten will; und wenn es 

angehet, werden 360° abgezogen. 


g. 22. 


In der Sternkunde pfleget man in der unermeß⸗ 
lichen Reihe von Jahren und Jahrhunderten gewiſſe 
Epochen oder Zeitpunkte feſtzuſetzen, fuͤr welche 
man den mittleren Ort der Sonne und den Ort der 
oberen Apſide berechnet und in Tafeln bringet, damit 
man im Stande ſei ohne viel Weitlaͤuftigkeit die ge⸗ 
dachten Oerter für jeden andern Augenblick zu berech⸗ 
nen. Die gewoͤhnlichſten Epochen find der Anfang 
jedes hunderten Jahres, ſowohl vor als nach Chriſti 
Geburt, und fuͤr neuere Zeiten auch wohl der Anfang 
jedes einzelnen Jahres. Der eigentliche in den Tafeln 
gebraͤuchliche Zeitpunkt, iſt fuͤr gemeine Jahre der 
letzte Mittag des vorhergehenden Jahres. Daraus 
entſpringet der Vortheil, daß die Anzahl der ſeit dies 
ſem Zeitpunkte verfloſſenen Tage, mit der im gemeinen 
Leben gebraͤuchlichen Tages zahl uͤbereinſtimmet. Zum 
Beiſpiel, am Mittage des igten Januars find in 
der That 19 Tage ſeit den 3 ten Dezember verfloſſen. 
Am ısten Februar find 31 = 1s Tage verfloſſen, 
u. ſ. w. 
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u. ſ. w. Fuͤr Schaltjahre pfleget man immer vom 
erſten Januar an zu rechnen, damit die Monatstage, 
welche fuͤr Januar und Februar von der Regel ab⸗ 
weichen, für die übrigen 10 Monate wieder einſtimmend 
werden mögen. 

Der Dr: der oberen Apſide wird fo für jede Epoche 
berechnet, wie ſchon oben angezeiget worden (§. 14. 
Zuſ. 1). Der Ort der Sonne aber mittelſt der fol⸗ 
genden Aufgabe. 3 


$ 23% 


Aufgabe. 

Es ſoll der mittlere Ort der Sonne und der 
oberen Apſide für beliebige Epochen beftimmer 
werden. * 

Man beobachte fo genau als möglich eine mittaͤg⸗ 
liche Sonnenhoͤhe, und nehme den Unterſchied zwiſchen 
ihr und der Hoͤhe des Gleichers, ſo hat man die Ab⸗ 
weichung der Sonne. Hieraus berechne man ihre 
Standlänge (H. XIII. $. 4.), fo hat man ihren 
wahren Ort. g 

Vermoͤge des wahren Ortes und des bekannten 
Ortes der oberen Apſide, berechne man den mittleren 
Ort dee Sonne ($. 21. ). 

Da man nun die wahre Standlaͤnge der Sonne 
bat, fo berechne man aus derſelben und der Schiefe 
der Ekliptik die gerade Aufſteigung (H. XIII. S. 7.). 
Dieſe giebt den Punkt des Gleichers an, der mit der 
Sonne durch den Mittagskreis gehet. Der mittlere 
Ort der Sonne hingegen giebt auf dieſelbige Art den 
Punkt des Gleichers an, in welchem ſich die Sonne 
befinden wuͤrde, wenn ſie ſich einfoͤrmig nicht in der 
Ekliptik, ſondern im Gleicher oder in einem mit dem 


Gleicher parall len Kreiſe bewegete. Der Unterſchied 
K 3 alſo 
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alſo zwiſchen der wahren geraden Aufſteigung der Sonne 
am Mittage der Beobachtung und dem mittleren 
Orte der Sonne, darf nur in Sonnenzeit ver⸗ 
wandelt werden (H. VIII. $. 10.), um für dieſen 
Mittag den Unterſchied zwiſchen der wahren und der 
mittleren Zeit zu erfahren (H. VIII. S. 8.). Und zwar 
wird dieſer Unterſchieo von der wahren Zeit abgezogen 
oder zu ihr addiret, um die mittlere zu bekommen, je 
nachdem der mittlere Ort der Sonne größer oder kleiner 
iſt als die gerade Aufſteigung derſelben. Auf dieſe 
Art laͤßt ſich alſo finden, was es an der mittleren Zeit 
war, da die Sonne am Tage der Beobachtung durch 
den Mittagskreis gieng. 

Jetzt hat man alſo einen gewiſſen mittleren Ort 
der Sonne fuͤr eine gewiſſe mittlere Zeit. 

Wenn man nun zu dieſer mittleren Zeit eine jede 
andere beliebige mittlere Zeit addiret oder ſie davon 
ſubtrahiret, und wenn man die zuſtimmende mitt 
lere Bewegung (§. 11. Zuſ. zum gefundenen mittleren 
Orte der Sonne ebenfalls addiret, oder ihn davon ſub⸗ 
trahiret, fo kann man für die nach belieben angenom— 
mene mittlere Zeit, den dazu gehörigen mittleren Ort 
der Sonne leicht berechnen. 

Alſo ſiehet man ein, daß es, falls nur die einzige 
zum Grunde liegende Beobachtung ihre voͤllige Rich⸗ 
tigkeit hat, nicht ſchwer iſt, fuͤr den letzten Dezember oder 
erſten Januar jedes Jahres, oder auch nur fuͤr das 
letzte Jahr jedes Jahrhunderts den mittleren Ort der 
Sonne zu beſtimmen. 

Mit dem Orte der Sonnenferne verfaͤhrt man wie 
ſchon oben (§. 14. Zuſ.) gezeiget worden. Wegen der 
ſehr langſamen Bewegung wird der Unterſchied zwi⸗ 
ſchen wahrer und mittlerer Zeit hier ganz unbedeutend, 
und kann aus der Acht gelaſſen werden. 


§. 23. 
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d. 24. 
Aufgabe. 


Fuͤr jede gegebene Seit den wahren Ort der 
Sonne finden. ; 


Man ſuche in der Epochen : Tafel (S. 23.) die 
vor dem gegebenen Zeitpunkte naͤchſt vorhergehende 
Epoche, nebſt dem dazu gehoͤrigen mittleren Orte der 
Sonne, und dem Orte der Sonnenferne. 

Man addire zu beiden fo viel Grade und Grad: 
theile als die ſeit der Epoche verfloſſene Zeit erfordert 
(F. 11. Zuſ. $. 14. Zuſ.). Sollten etwa mehr als 
XII Zeichen oder 360 Grad heraus kommen, ſo ber 
halte man bloß was über 3608 iſt. * 

Vom gefundenen mittleren Orte der Sonne (den 
man noͤthigen falls um XII Zeichen oder 3605 vergrößert) 
ſubtrahire man den Ort der Sonnenferne; ſo bleibet 
der mütlere Vorlauf (Anomalie). 

Durch dieſen erforſche man den wahren Vorlauf 
(Anomalie) indem man die Abgleichung der Bahn 
entweder abziehet oder hinzuthut, je nachdem der mitt⸗ 
lere Ablauf weniger oder mehr als zwei rechte Winkel 
beträgt ($, 20,), N N 

Zum gefundenen wahren Vorlauf (Anomalie) 
addire man den Ort der Sonnenferne, und vermindere 
wenn es angehet, die Summe um XII Zeichen oder 
360°, fo bat man den wahren Ort der Sonne für die 
gegebene Zeit, wenn dieſe eine mittlere Zeit iſt. 

Iſt die gegebene Zeit eine wahre Zeit, ſo muß 
man erſtlich die Rechnung anſtellen als wenn es eine 
mittlere waͤre. Dann erhaͤlt man fuͤr dieſe mittlere 
Zeit ſowohl den mittleren als auch den wahren Ort der 
Sonne. Durch den wahren Ort und der Schiefe der 
Ekliptik berechne man die gerade Aufſteigung (H. XIII. 
S. 7.), man nehme den Unterſchied zwiſchen . 

K 4 un 
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und dem mittleren Orte, dieſen Unterſchied verwandele 
man in Zeit; fo finder man wie lange die Sonne noch 
zu laufen hat, bevor die wahre Zeit eintritt, die der 
angenommenen mittleren gleich iſt, oder wie lange ſie 
ſchon ſeit dem gelaufen iſt. Da nun dieſer Zeitraum 
immer ſehr klein iſt, ſo kann in demſelben kein merk⸗ 
licher Unterſchied zwiſchen der wahren und mittleren 
Geſchwindigkeit der Sonne ſtatt finden. Man addire 
demnach zum gefundenen Orte der Sonne, oder man 
ſubtrahire davon fo viel Gradtheile der mittleren Bes 
wegung als der Zeitunterſchied erfordert. Cs wird 
addiret oder ſubtrahiret, je nachdem der mittlere Ort 
der Sonne weniger oder mehr betraͤgt als ihre gerade 
Aufſteigung, 


Uebrigens verſtehet es ſich, daß die Tafeln und 
die Rechnung immer auf einen und denſelben Mittags 
kreis eingerichtet ſind, weil theils die Epochen, theils 
auch die gegebene Zeitpunkte an einem gewiſſen Meri⸗ 
dian gebunden find, und für keinen andern gelten. 
Alſo muß man z. B. nicht Pariſer Tafeln ungeaͤndert 
gebrauchen, wenn man den Ort der Sonne fuͤr eine 
gewiſſe Berliner Stunde erfahren will. In dieſem 
Falle muß die Berliner Stunde erſt in die Pariſer 
Stunde verwandelt werden, indem man 1 Stunde 
auf 1s Grad Unterſchied in der geographiſchen Länge 
rechnet (H. IV. $. 19.) 


$ 25. 


Nur jetzt erſt, da gelehret worden wie für jeden 
gegebenen Zeitpunkt der Ort der Sonne gefunden wird, 
kann die Abgleichung (acquation) der Zeit oder der 
Ubren (H. VIII. §. 8.) auf eine vollſtaͤndigere Art ers 
oͤrtert werden. 


Es 
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Es ſei HG der Horizont, AD ein Theil des Gleis 
chers, OE ein Theil des Sonnenkreiſes (Ekliptik), 
A der Frühlingepunft, SF ein Theil des Mittags⸗ 
kreiſes für den Ort wo man ſich befindet. Geſegzt die 
Sonne habe ihre letzte Erdferne gehabt in 0. 

Nimm den Bogen Ab = AO. Stelle dir nebſt 
der wahren Sonne eine andere einfoͤrmiggehende vor, 
und daß die eine aus O, die andere aus P ausgehe 
fü daß die letztere ihre Ekliptik im Gleicher ſelbſt habe. 
Die wahre ſei bis 8, gekommen und habe alſo den Bor 
gen Os durchlaufen. Geſetzt die eingebildete ſei ge⸗ 
ſchwinder gegangen, und habe den Bogen PD bes 
ſchrieben, nimm OF —= PD, nimm auch AC = A8, 
fo ift ES oder DC der Unterſchied zwiſchen PD und OS. 
Die wirkliche Sonne iſt in S alſo im Mittagskreiſe SF, 
und ihre gerade Aufſtei dun iſt AB Die eingebildete 
Sonne bat noch den Bogen DB zu durchlaufen, ehe 
fie den Mitta skreis erreichet; alſo giebt DB, in Son⸗ 
nenzeit verwandelt, die Abgleichung der Zeit, oder 
denlinterſ ied der wahren und der mittleren Zeit. Es 
beſtehet aber DB aus DC und CB. DC iſt = PD 
— FC = OE — PC=/OA+AE)— (PA-+-AC) 
und weil (AP = 40) = AE AC = AE - A8 
= der mittleren Standlaͤnge der Sonne (wenn wie ger 

K 5 woͤhulich 
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woͤhnlich der Anfang ihrer Bewegung vom Fruͤhlings⸗ 
punkte gerechnet) wirdweniger ihrer wahren Standlaͤnge. 
Das andere Stud BC it = A — AB = AS — AB 
= der wahren Standlaͤnge der Sonne, weniger ihrer 
geraden Aufſteigung. Beide Bögen DC und CB 
muͤſſen in Zeit verwandelt werden, wenn ſie zur Ab⸗ 
gleichung der Zeit dienen ſollen. 

Das Stuͤck CD oder Es iſt weiter nichts als die 
Abgleichung der Bahn, welche hier in Zeit verwandelt 
werden muß (8. 19.). Das Stuͤck BC iſt was man 
die Redukzion der Ekliptik auf den Aequator nennet. 
Sie wird leicht durch dieſe Formel gefunden (Einlei⸗ 
zung, Seite LI.) 

1; Cof, Sag; tang AS : tang AB, 

wo £ Sah die Schiefe der Ekliptik, As die wahre 
Standlaͤnge der Sonne if. Wenn nun AB von AS 
abgezogen wird, fo hat man BC, und es bleibt nur 
uͤbrig dieſen Bogen in Zeit zu verwandeln. Der erſte 
Theil der Zeitgleichung u fuͤr die 180 erſten Grade 
es Vorlaufs (Anomalie) von der mittleren Zeit ab⸗ 
genommen werden, um ſie in wahre zu verwandeln, 
in den 180 letzten Graden aber wird er zugeſetzet. Da 
jetzt die Sonnenferne ohngefaͤhr in 3 Zeichen 95 Grad 
iſt, ſo iſt demnach der erſte Theil der Zeitgleichung ne⸗ 
gativ von 3 Zeichen 95 Grad, bis 9 Zeichen 95 Grad, 
das heißt ohngefaͤhr vom Ende Juni bis Ende Dezem⸗ 
bers. Von da an bis wieder zu Ende des Junius iſt 
ſie poſitiv. Der andere Theil der Zeitgleichung, naͤm⸗ 
lich der Unterſchied zwiſchen der Standlaͤnge und der 
geraden Auffteigung der Sonne iſt für die drei erſten 
Zeichen der Ekliptik negativ, das heißt, die Stand: 
laͤnge iſt hier groͤßer als die gerade Aufſteigung, fuͤr 
die drei folgenden Zeichen iſt ſie poſitiv, fuͤr die drei 
folgenden wiederum negativ, und für die drei letzten 
wiederum poſitiv. Denn es ſei 1 
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Ac der Gleicher, ADBKC die Ekliptik, DE, MN, FG, 
HI, PO, KL einige Stuͤcke von Mittagskreiſen, wor⸗ 
unter MN und PO zu den Koluren der Sonnenwenden 
gehören. So iſt erſtlich AD größer als Ak, denn es iſt 

1: Coſ. DAE :; tang AD : tang AE. 

Da nun Coſ. DAE allemal kleiner ift als 1, fo iſt auch 
rang AE kleiner als tang AD, folglich AE kleiner als 
AD. Wenn aber AD bis zu AM (= got) gewachſen 
ift, fo iſt tang AM unendlich, folglich wird auch tang 
AN unendlich oder AN = 90%. Wenn man von A 
bis F gekommen iſt, ſo iſt BG kleiner als BF, aus der⸗ 
ſelbigen Urſache warum AE kleiner war als AD. Run 
find AMB und ANB gleich, naͤmlich jeder = 180°. 
Wenn von dieſen gleichen Größen die ungleichen BG 
und BF abgenommen werden, ſo bleibet am meiſten, 
wo am wenigſten abgenommen iſt, nämlich es iſt AG 
größer als AF. Bei Ul iſt wiederum El kleiner als BN, 
folglich Al kleiner als AMBH. Bei O iſt By = BO, 
folglich AP = AMRO. Bei K iſt LC kleiner als KC 
folg ich BL groͤßer als BK, folglich AL größer als 
ADMBR. 

Hieraus erhellet, daß der andere Theil der Zeit⸗ 
gleichung vom 19ten Merz bis zum arten Junius ner 
gativ iſt, von dort bis zum 22ten September poſitiv, 
dann bis zum zoten Dezember negativ, endlich bis 
zum ıgten März wiederum poſitiv. Wenn wir dem⸗ 
nach die beide Theile der Zeitgleichung gegen einander 
halten, fo entſtehet ohngefaͤhr folgendes Schema: 8 

Ja⸗ 
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erſter Theil a 
der Zeitglei⸗] der Zeitglei⸗ 


chung chung 
Januar poſitiv poſitiv 
Februar — Es 
März — — 
April — negativ 
Mai — — 
Junius — — 
Julius negatio poſitiv 
Auguſt — — 
September — 8 
October — negativ 
November —— — 
December — — 


faͤnde der zweite Theil nur allein ſtatt, ſo muͤßte die 
Zeitgleichung 4 mal im Jahre null werden, naͤmlich 
im Amfange jeder Jahreszeit, weil alsdann die gerade 
Aufſteigung der Sonne ihrer Standlaͤnge gleich iſt. 
Allein der erſte Theil der Gleichung verruͤcket merklich 
dieſe vier Zeitpunkte, obgleich ſie alle viere wirklich 
eintreffen, nämlich am 1 sten April, ſtatt des ı gtem 
März, am ısten Junius ſtatt des Igten, am Zrten 
Auguſt ſtatt des 22ten Septembers, und am aꝗten 
December ſtatt des zoten, Man ſehe H. VIII. §. 8. 


Anmerkung I. In den Sammlungen aſtronomiſcher 
Tafeln pfleget man unter andern zwei zu finden, deren 
Gebrauch zur Verwandelung der mittleren Zeit in 
wahre und der wahren in mittlere beſtimmt iſt. 
Naͤmlich die eine enthält für jeden mittleren Vorlauf 
(Anomalie) die Gleichung am Mittelpunkte, oder den 
in Zeit verwandelten Bogen DC oder ES. (S. 153). 
Die andere enthaͤlt fuͤr jede gegebene Standlaͤnge 
den Bogen Ch oder die Redukzion zur Ekliptik. 

: $. 26. 
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Aufgabe. 

Die mittlere Zeit in wahre, und die wahre 
in mittlere verwandeln. a 

Wenn die mittlere Zeit gegeben iſt ſo berechne 
man den mittleren Ort der Sonne fuͤr dieſe Zeit, mit 
Huͤlfe der Epochen⸗Tafeln (§. 22. u. 23.). Hiervon 
ſubtrahire man den Ort der Sonnenferne, welcher 
durch dieſelbige Tafeln erhalten wird, ſo bekoͤmmt man 
den mittleren Vorlauf (Anomalie). Zu dieſem ſuchet 
man in den Tafeln ($, 25. Anmerk. 1) den erſten Theil 
der Zeitgleichung, wobei in den Tafeln angezeiget iſt 
ob er poſitiv oder negativ if, Wenn die Tafeln eigent⸗ 
lich zur Verwandelung der wahren Zeit in mittlere ein⸗ 
gerichtet ſind, ſo muß man die Zeichen vertauſchen, 
indem man + für = und — für + ſetzet. 

Ferner, da der Ort der Sonne fuͤr die gegebene 
Zeit gefunden iſt, ſo ſuche man zu dieſem den zweiten 
Theil der Zeitgleichung, naͤmlich die Redukzion zur 
Ekliptik, welche ebenfalls in den Tafeln als poſitio 
oder negativ angegeben wird, wobei man wegen den 
Zeichen wiederum das naͤmliche zu beobachten hat 

Nun werden zur mittleren Zeit die beiden Theile 
der Zeitgleichung addiret, oder ſie werden von ihr ſub⸗ 
trahiret, je nachdem fie pofitiv oder negativ find. Dann 
bekoͤmmt man die wahre Zeit. Iſt die wahre Zeit 
gegeben, ſo verfaͤhrt man ganz wie vorher, nur daß 
dasjenige was dort addiret wurde hier ſubtrahiret wird, 
und umgekehrt. Freilich ſollten eigentlich zweierlei 
Tafeln verfertiget werden, naͤmlich fuͤr die Verwan⸗ 
delung der mittleren Zeit in wahre, und der wahren 
in mittlere, deren jene den mittleren, und dieſe den 
wahren Ort der Sonne zum Grunde haͤtten; allein die 
anzubringenden Korrekzionen find in beiden Faͤllen faſt 

die 
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die naͤmlichen, und der Unterſchied iſt ſo geringe, daß 
man ihn ans der Acht laſſen kann. Man pfleget des: 
wegen keine doppelte Tafeln zu machen. 


Anmerkung. Wir wollen nun noch ein paar Auf: 
gaben herſetzen, deren Anflöfung wir in der Folge 
als bekannt vorausſetzen werden. 


5. 27. 
Auf g a be. 


Es ſoll fuͤr jeden beliebigen Zeitpunkt die 
Entfernung der Erde von der Sonne, in Thei⸗ 
len der mittleren Entfernung oder der halben 
Sauptaxe der irdiſchen Ellipſe gefunden werden. 


Fuͤr den gegebenen Zeitpunkt berechne man den 
wahren Ort der Sonne ($. 24.) und den Ort ihrer 
Erdferne (§. 14. Zuſ.. Man ziehe dieſen (teren 
Ort vom erſteren ab, ſo bleibet der wahre Vorlauf 
(Anomalie), das heißt, der Winkel den der Vektor 
der Ellipſe jetzt mit der Hauptaxe machet. Daraus 
berechnet man den Vektor oder die verlangte Entfer⸗ 
nung mittelſt der Formel 
a? — e? 
ae Coſ. 
wo a die halbe Hauptare oder die mittlere Entfernung, 
e die Ekzentrizitaͤt, und O der gedachte Winkel iſt 
(§. 16.). Weil der Vektor in Theilen der Hauptaxe 
verlanget wird, ſo wird a = 1 angenommen, und 
dann iſt e = 0,01656, wenn man das Mitte zwiſchen 
0,01681 und , 1692 nimmt (. 18.) 
1 


H. 29. 


* 
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SET 3 


Aufgabe. 


Aus dem gegebenen wahren Orte der Sonne 
ſoll fuͤr ein gegebenes Jahr der Feitpunkt gefun⸗ 
den werden, in welchen ſie ſich an dieſem Orte 
befindet. 

Aus dem wahren Orte der Sonne berechne man 
den mittleren ($. 21.). Man ſuche in der Epochen⸗ 
tafel den mittleren Ort der Sonne fuͤr den Anfang des 
Jahres (S. 22. und 23.). Dieſen Ort ziehe man von 
den vorhergehenden(noͤthigenfalls um 360 vergrößerten) 
ab. Nun ſage man vermoͤge der Regel Detri ($. 11. 
Zuf.) 360° erfordern 365 Tage 5 Stunden 49 Minuten 
(nach andern 48 Minuten 48 Sekunden) was erfor: 
dert die feit dem Anfange des Jahres verfloſſene mitt: 
lere Bewegung? So findet man die Anzahl von Tagen, 
Stunden, Minuten, Sekunden, di- ſeit Anfange 
des Jahres verfloffen find, bis daß die Sonne den ber 
rechneten mittleren oder den gegebenen wahren Ort er⸗ 
reichet bat, und zwar in mittlerer Zeit, welche man, 
wenn man will, in wahre verwandeln kann ($. 25. 
Anmerk. I.). 

Anders. ö 

Wenn der verlangte Zeitpunkt ſchon ohngefaͤhr 
bekannt iſt, ſo berechne man den wahren Ort der Sonne 
fuͤr einige Zeitpunkte, die nicht ſehr vom wahren ent⸗ 
fernet find, und ſuche durch Einſchalten (H. XVII.) 
den zum gegebenen wahren Orte gehoͤrigen Zeitpunkt. 


XXIV. 
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XXIV. Haupt ſuͤck. 
Von den oberen und unteren Planeten. 


K 1 


D aß Merkur und Venus untere Planeten, hinge⸗ 
gen Mars, Jupiter, Saturn und Uranus obere ge- 
nannt werden, iſt ſchon an einem andern Orte H. XX. 
§. 6. Anmerk. II.) bemerket worden. Sie unterſcheiden 
ſich, in Ruͤckſicht unſer, von der Erde darin, daß die 
Bewegungen der oberen und unteren Planeten beob- 
achtet werden koͤnnen, da hingegen die Bewegungen 
der Erde, worauf wir uns befinden, ſich nur aus den 
ſcheinbaren Bewegungen der Sonne folgern laſſen. 
Anmerkung. Man bezeichnet in aſtronomiſchen 
Schriften und Kalendern die Planeten nebſt Sonne 
und Mond, wie folget: 
O Sonne & Merkur 5 Erde 2 Jupiter 
> Mond 2 Venus & Mars 5 Saturn 
en oder d Uranus 


§. 2. 


Die Sonne und die Planeten, ſo wie ſie von der 
Erde beobachtet werden, erſcheinen uns in verſchie⸗ 
denen 
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denen Stellungen gegen einander, und wenn man in 
Gedanken von ihnen zu unſeren Augen gerade Linien 
ziehet, ſo machen ſie verſchiedene Winkel; man rechnet 
dieſe Winkel nach den aliquoten Theilen von 360 Gra⸗ 
den. Hat der Winkel o oder 360 Grad, ſo ſagt 
man beide Himmelskoͤrper ſeien in Konjunkzio n oder 
Zuſammenkunft; hat er 180°, fo iſt es eine Oppo⸗ 
ſizion oder ein Gegenſchein; hat er 120 Grad, fo 
iſt es ein Trigon oder gedritter Schein; hat er 90 
Grad, ſo iſt es ein Quadrat oder gevierter Schein; 
hat er 60 Grad, fo iſt es ein Sextil oder ein gefichster 
Schein u. ſ. w. Heut zu Tagen brauchet man in der 
Sternkunde von allen dieſen Lagen oder ſogenanuten 
Adſpekten nichts als die Zuſammenkunft und den Ger 
genſchein. Die Zeichen der Aſpekten ſind folgende: 

Zuſammenkunft 

C. Gegenſchein 

A gedritter Schein 

DO gevierter Schein 

* geſechster Schein N 
Alſo wenn man zum Beiſpiel ſchreibet & Ah fo heißt dieſes 
Jupiter iſt in Zuſammenkunft mit Saturn; eben ſo 
beißt CO Mars iſt in Gegenſchein mit der Sonne. 
Wenn nur ein Himmelskoͤrper neben dem Zeichen des 
Adſpekts ſtehet, ſo iſt der andere allemal der Mond; 
zum Erempel 8 heißt: Venus iſt mit dem Monde 
in Zuſammenkunft. 2 


I. 3. 

Die Grade der Adſpekten koͤnnen auf verſchiedene 

Art gezaͤhlet werden: 7. es 
1) Mittelſt eines am Himmel beſchriebenen größten 
Kreiſes der von einen Himmelskörper zum andern gehet. 
Dieſes iſt die erſte und natürlichſte Art ſie zu zaͤhlen, 
wird aber wegen der dabei vorfallenden Rechnungen 
Sterukunde, zter Band. L - hir ii, 
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und des geringen Nutzens wenig oder gar nicht ges 
brauchet. a 

2) Koͤnnen die Grade der Adſpekten nach der ge⸗ 
raden Aufſteigung gezaͤhlet werden; fo daß z. B. .O 
heißt, daß A 180° mehr in gerader Aufſteigung hat 
als die Sonne. 

3) Nach der Standlänge oder dem Orte in 
der Ekliptik; dann heißt AO ſo viel als, daß der Unter⸗ 
ſchied der Oerter der Sonne und des Jupiters, der 
Standlaͤnge nach, 180 beträgt. Dieſe letztere Art ift 
die gewoͤhnlichſte, und wird allemal gemeinet, wenn 
das Gegentheil nicht geſaget wird. 


N 5. 4. 
Aufgabe. 


Die Standlaͤnge und Standbreite eines Pla⸗ 
neten durch Beobachtung finden, vorausgeſetzet, 
daß die Lage der Sirſterne am Simmel genau be⸗ 
kannt ſei. 


BD r 


E 2 
4 


Es ſei LC ein Theil der Ekliptik, L der Fruͤhlings⸗ 
punkt, A und E zwei Sterne; AB, EF ihre Stand⸗ 
breiten, LB, LF ihre Standlaͤngen, H ein Planet, 
deſſen Standbreite HD, und Standlaͤnge LD man zu 
wiſſen verlanget. n 

Mittelſt eines Hadleyſchen Sextanten, oder eines 
andern darzu bequemen Inſtruments beobachte man die 
Abſtaͤnde AH und HE des Planeten von beiden Fix⸗ 

ſternen 
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ſternen. Man beobachte zugleich den Abſtand AE 
beider Firſterne von einander oder man berechne den⸗ 
ſelben, mittelſt der als bekannt angenommenen Stand⸗ 
laͤngen und Standbreiten (H. XIV ß. 1. Zuſ. I). 


So kennet man im Dreiecke AHE die drei Seiten, 
und es läßt ſich der Winkel A berechnen (Einleitung, 
Seite III.) 1 1 

Man verlaͤngere AE, HA bis zur Ekliptik. 

Die rechtwinkeligen Dreiecke ABG, EEG geben 
folgende Proporzionen 

tang G: 1: tang AB : fin (BF + FG) 
taug G: 1 :: tang EF: fin FG 
af 3 1292 
tang AB: tang EF :: fin (BFE ＋ FG): fin FG _ 
tang AB: tang EF :: (ſin BF. Coſ FG ſin FG. CofBF) 
fin FG 
oder wenn man die beiden letzten Saͤtze durch fin FG 
dividiret 
tang AB: tang EF:: (fin BF. Cot FG. ＋ Coſ BF) 2 1 
daher 
29 AB == tang EF fin BF Cot FG tang EF CofBF 
tang AB—tang EFCof BF=tangEFfinBF Cot FG 
oder, wenn man alles durch rang EF dividiret 
tang AB. Cor EF — Coſ BF = fin BF. Cot FG 
und, wenn man alles durch Col BF dividiret, 


tang AB. Cot EF Coſ BE 
e —= Cot FG 


Mittelſt dieſer Formel findet man alſo FG. Wenn 

man EB (= LB — LF) hinzuthut, fo hat man GB. 

5 Im rechtwinkeligen Dreiecke ABG laßt ſich der 

Winkel GAB berechnen (Einleitung, Seite LI.) indem 

man nun GB und AB kennet. 

Der Winkel BAC gilt 1805 weniger die Win⸗ 

kel EAH und GAB, er kann demnach gefunden werden. 
! L 2 m 
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Im rechtwinkeligen Dreiecke ABC find demnach 
gegeben AB und ABAC. Es laſſen ſich alſo AC, BC 
und AC berechnen. f 

Im rechtwinkeligen Dreiecke HCD iſt AC ſchon 
berechnet, und HC ift = HA + AC. Es laſſen 
ſich demnach HD und CD berechnen. 

HD ift die verlangte Standbreite. Von CD fub: 
trahire man CB, fo bleibet BD. Dieſe ſubtrahire 
man von LB, fo bleibet LD, die verlangte Standlaͤnge. 
Anmerkung. Bei jedem einzelnen Falle wird man 

muͤſſen eine Figur entwerfen, weil die verſchiedene 
Lage der Sterne und des Planeten gegen einander 
und in Betrachtung der Ekliptik einige Veraͤnderung 
in der Rechnung noͤthig machet. 


§. 5+ 

Aufgabe. 8 
Den Gegenſchein oder auch die Zufammen; 
kunft eines Planeten und der Sonne durch Beob⸗ 

achtung zu finden. 0 a 
ö Gegen die Zeit da der Gegenſchein oder die Zu⸗ 
fammenfunft zu vermuthen iſt, ſuche man die Stand: 
länge des Planeten mittelſt feiner, Vergleichung mit 
zwei Sternen (§. 4. oder auch auf eine andere Art 
(H. XIV. 5. 2.). Fuͤr die gegebene a wird eben⸗ 
falls der Ort oder die Standlaͤnge der Sonne berechnet 
G. XXIII. S. 24.) Wenn der Unterſchied beider 
Standlaͤngen gerade 1800 beträgt (welches aber äußerft 
ſelten eintrifft), fo ift der Augenblick der Beobachtung 
zugleich derjenige des Gegenſcheines geweſen. Wo 
nicht, ſo wiederholt man das ganze Verfahren mehr⸗ 
mal, und ſucht jedesmal den Unterſchied der Standlaͤn⸗ 
gen der Sonne und des Planeten. Wenn man als⸗ 
dann gedachte Unterſchiede als Funkzionen der Zeit⸗ 
a punkte 


Von den oberen und unteren Planeten. 165 


punkte der Beobachtungen betrachtet, ſo laͤßt ſich durch 
Interpoliren (H. XVII.) derjenige Zeitpunkt beſtim⸗ 
men, wo der Gegenſchein ſtatt gefunden. 
Die Zuſammenkunft wird auf eine ahnliche Art 
beobachtet. Man beobachtet naͤmlich mittelſt der beſten 
Fernrohre den Planeten kurz vor und nach der Zus 
ſammenkunft mit der Sonne, ſchließet aus den Beobach⸗ 
tungen ſeine jedesmalige Standlaͤnge, berechnet die 
Standlaͤnge der Sonne, nimmt den Unterſchied beider 
Standlaͤngen; und wenn man mehrere ſolche Beobach⸗ 
tungen hat, fo ſuchet man durch Einſchaltungen den 
Zeitpunkt, wo der Unterſchied der Standlaͤnge null 
war. Ba 
Anmerkung. Die unteren Planeten haben waͤh⸗ 
rend ihrer Umlaufszeit um die Sonne zwei Zuſam⸗ 
menkuͤnfte mit derſelben; denn wir ſehen den Pla⸗ 
neten einmal hinter der Sonne vorbeigehen, und 
das andere mal vor derſelben; jenes heißt die obere 
Zuſammenkunft, dieſes die untere. Bei der 
unteren Znſammenkunft kann es ſich treffen, daß 
Merkur und Venus als ſchwarze Flecke auf der 
Sonnenſcheibe ſelbſt geſehen werden; und dieſes 
wird ein Durchgang des Planeten durch die Sonne 
genannt. Meiſtens gehen ſie nicht durch die Sonne, 
ſondern nur unter oder über derſelben vorbei. Uebri⸗ 
gens koͤnnen die unteren Planeten mit der Sonne nie 
in Gegenſchein ſtehen, weil fie ſich nicht weit von 
derſelben entfernen (H. XXII. §. 7.). Sie haben 
alſo bloß eine obere und eine untere Zuſammenkunſt 
mit der Sonne, während daß die anderen eine Zur 
ſammenkunft und einen Gegenſchein haben. 


§. 6. 


Die Zeit von einer oberen oder unteren Zuſam⸗ 
menkunft mit der Sonne bis zur folgenden gleichna⸗ 
8,3 migen 
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migen oder auch von einen Gegenſchein bis zum andern, 
wird ein ſynodiſcher Umlauf des Planeten genannt, 
von griechiſchen fynodos Zuſammenkunft, 


e eee 
Aufgabe. = 
Die Dauer des ſynodiſchen Umlaufs eines 
Planeten finden. ö { 
Man bemerke fleißig, wenn es ein oberer Planet 
iſt, ſeine Gegenſcheine mit der Sonne, wenn es ein 
unterer iſt, ſeine Zuſammenkuͤnfte mit derſelben, und 
berechne den Zeitraum von einem Gegenſcheine zum 
andern, oder von einer Zuſammenkunft zur andern 
gleichnamigen, ſo iſt dieſer . nichts anders als 
ein ſynodiſcher Umlauf. Bei Planeten, wo dieſer 
Umlauf ſehr lange Zeit erfordert, muß man die alteren 
Beobachtungen mit zur Hülfe nehmen. Sehr gut iſt 
es, wenn inan ſolche Beobachtungen auftreiben kann, 
zwiſchen welchen viel ſynodiſche Umlaͤufe ſtatt gehabt 
haben; dann dividiret man den verſtrichenen Zeitraum 
durch die Anzahl der Umlaͤufe, wodurch man die Dauer 
eines einzigen Umlaufs deſto ſicherer erhält. In allen 
Faͤllen muß man aus vielen Beobachtungen die Reſul⸗ 
tate ziehen, und alsdann ein Mittel zwiſchen allen 
nehmen; denn die ſynodiſchen Umlaͤufe eines und deſſel⸗ 
bigen Planeten ſind nicht alle vouͤkommen gleich; und 
zwar wegen der veraͤnderlichen Bewegung der Planeten 
in ihren elliptiſchen Bahnen, wegen der Neigungen 
dieſer Bahnen gegen die Ekliptik, und aus anderen 
Gruͤnden, wovon zur gehoͤrigenZeit die Rede fein wird. 
Man muß ſich alſo anfänglich mit einer mittleren Um⸗ 
laufszeit begnuͤgen; wie die Abweichungen davon be⸗ 
rechnet werden, lernet man in der Folge. 


Nach 
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Nach fehr guten Beobachtungen find die mittleren 
ſynodiſchen Umlaufszeiten wie folget: i 
. : In runden Zahlen 

Tage Stunden Minuten Sekund. Jahr Monat 
Merkur 118 21 3 34 
Venus 383 22 6 | 52 
Mars 779 22 28 37 


„ 
= N 


Jupiter 398 19 12 54 | 
Saturn 378 2 12 38 
Uranus 35 17 0 0 | 


§. 8. 
Der tropiſche Umlauf eines Planeten iſt der 
Zeitraum welchen er gebrauchet, ſeinen Weg um die 
Sonne in Betrachtung der Grade der Ekliptik zu vollen⸗ 
den, oder von einem gewiſſen Grade der Standlaͤnge 
bis wieder zum naͤmlichen Grade, aus der Sonne ge⸗ 
ſehen, zu gelangen. Vergleiche hiermit das tropiſche 
Jahr (H. VIII. §. 6, Anmerk.) 


. 9. 


ſtimmen. 
5 


Auf gabe. 
Den tropiſchen Umlauf eines Planeten be⸗ 
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Es ſei in beiden beigefügten Figuren S der Mit: 
telpunkt der Sonne, AD die Erdbahn, BE die Bahn 
eines Planeten, CF der Sonnenkreis (Ekliptik). Ge: 
ſetzt in der Fi ur zur linken, die ſich auf die oberen 
Planeten beziehet, befinde ſich die Sonne in 8, die 
Erde in A, der Planet in B, alle drei in gerader Linie, 

ſo bedecket die Sonne in der himmliſchen Sonnenbahn 
den Punkt G, der Planet den Punkt C, und beide 
Punkte ſind um 180° von einander entfernet, der Planet 
iſt al o mit der S nne in Gegenſchein. Geſetzt nun 
der Planet gebe von B bis k, während derſelbigen Zeit 
beſchreibe die Erde den Weg ADIAD, daß beißt 360° 
+ A, und fie befinde ſich nun in D, mit S und E in 
gerader Linie, ſo iſt der ſcheinbare Ort der Sonne am 
Himmel in H und derjenige des Planeten in F, 1808 
davon, und es iſt wiederum Gegenſchein. Es ſei K 
der Anfang der Ekl ptik, fo find KC und KF in Gras 
den gerechnet, die Standlaͤngen des Planeten in zwei 
auf einander folgenden Gegenſcheinen. Der Unter: 
ſchied CF iſt die Quantitaͤt um welche der Planet von 
einem Gegenſcheine an bis zum andern fortgerücket iſt. 
Nun füge man, wie der Bogen CF in Graden gerech— 
net, ſich zu 3605 verhält, fo verhaͤlt ſich die ſynodiſche 
Umlaufszeit, während welcher der Bogen CF beſchrie⸗ 
ben wird, zur tropiſcher Umlaufszeit, waͤhrend welcher 
der ganze Sonnenkreis durchlaufen wird. Die andere 
Figur beziehet ſich auf die unteren Planeten. Die 
Erde geher von A bis D, während daß der Planet den 

Weg BELBE durchläuft, welcher 360° + BE betraͤgt. 
In B und kk wird angenommen, daß der Planet mit 
der Sonne in der unteren Zuſammenkunft iſt, und alſo 
zugleich mit ihr in C und F geſehen wird. Es find 
KC und K die Standlängen der Sonne oder des Pla⸗ 
neten bei den Zuſammenkuͤnften. Dieſe Standlaͤngen 
der Sonne laſſen ſich fuͤr die Zeitpunkte der Zuſammen⸗ 
kuͤnfte 
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Fünfte berechnen (H. XXIII. f. 24.). Man nehme 
ihren Unterſchied CF oder BE in Graden, und ſage 
3605 + CF oder 360° + BE find zu 360° wie die Zeit 
des ſynodiſchen Umlaufes zur Zeit eines tropiſchen. 
Mit den oberen Konjunkzionen koͤnnte man ohngefaͤhr 
eben ſo verfahren, jedoch ſind ſie etwas ſchwerer zu 
beobachten. Wenn man ſchon ohngefaͤhr die Zeit eines 
tropiſchen Umlaufes weiß, ſo kann man mit gutem Vor⸗ 
theile ſehr entfernte Beobachtungen der Gegenſcheine 
und Zuſammenkuͤnfte gebrauchen. Man rechnet nach, 
wie vielmal in der gegebenen Zeit der Planet ſeinen 
tropiſchen Lauf oder feine 3606 ganz vollendet hat. Die 
Beobachtungen geben was daruͤber if. Nun ſaget 
man, fo vielmal 360%, als Umlaͤufe verfloſſen find, nebſt 
den uͤberſchuͤſſigen Graden, erfordern ſo viel Zeit als 
zwiſchen beiden Beobachtungen verfloſſen iſt, wie viel 
Zeit erfordern 360 Grade? 

Ein paar Beiſpiele werden die Sache erläutern. 
Wenn wan zwei und zwei aufeinander folgende Zuſam⸗ 
menkünfte des Merkurs mit der Sonne gegen einander 
haͤlt, auf die vorgeſchriebene Weiſe verfaͤhrt, und ein 
Mittel zwiſchen den Reſultaten nimmt, ſo wird ſichs 
leicht ergeben, daß die tropiſche Umlaufszeit dieſes 
Planeten ohngefaͤhr 87 Tage 23 Stunden betraͤgt. 
Nun weiß man aus ſehr genauen Beobachtungen, daß 
eine Zuſammenkunft Merkurs mit der Sonne ſtatt ge⸗ 
funden hat zu Paris 63 11 am ten November, Mor⸗ 
gens um 7 Uhr 80 Minuten, und daß der Ort des 
Planeten 1 Zeichen 14 Grad 41’ 35“ betrug. Fer⸗ 
ner traf dieſelbige Erſcheinung auch ein 1723 am Sten 
November Nachmittags um 5 Uhr 29 Minuten, in 
einer Standlaͤnge von 1 Zeichen 16 Grad 47’ 20 
Der Zeitraum beträgt 92 Jahre, o Monat, a Tage, 
9 Stunden, 9 Minuten. Unter dieſen 92 Jaßren 
find 22 Schaltjahre, naͤmlich 1632, 1636, u. Br 

L 5 Die⸗ 
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Die 92 Jahre betragen demnach 92 Jahre zu 365 
Tagen + 22 Tage, und der ganze Zeitraum 92 Jahre 
zu 365 Tagen . 24 Tage 9 Stunden 39 Minuten. 
Wenn man ſuchet wie vielmal 87 Tage 23 Stunden 
darin enthalten find, fo findet man, daß Merkur in 
dieſen Zwiſchenraume 382 ganze tropiſche Umlaͤufe 
vollendet hat; und da er ſich am Ende des Zeitraumes 
in der Ekliptik um o Zeichen 2 Grad 5’ 45” weiter bes 
findet als im Anfange, ſo hat er in 92 mal 365 Tagen 
+ 24 Tagen 9 Stunden 39 Minuten, 382 mal 
360° + 2 Grad s“ 48“ durchlaufen; hieraus laͤßt ſich 
mitfelſt der Regeldetri die Zeit finden in welcher er 360 
Grade durdläuft, Man findet 87 Tage 23 Stunden 
14 Minuten 21 Sekunden. Andere Beobachtungen 
geben einige Sekunden mehr. Eine ohngefaͤhre Bes 
rechnung der Gegenſcheine des Mars mit der Sonne, 
und die daraus gezogenen Folgerungen lehren, daß 
dieſer Planet naͤchſtens 686 Tage 22 Stunden zu ſei⸗ 
nem tropiſchen Umlaufe gebrauchet. Nun ſind Gegen⸗ 
ſcheine des Mars beobachtet worden, im Jahre 130 
nach Chriſti Geburt am 13ten December Abends um 
11 Uhr 48 Minuten, nach Pariſer Zeit, in 2 Zeichen 
21 Grad 22 Minuten 30 Sekunden; und 1709 am 
aten Januar Abends um 5 Uhr 48 Minuten, in 3 
Zeichen 14518“ 23“. Weil der erſte Zeitpunkt nach 
altem Styl gerechnet iſt, ſo muß auch der zweite darauf 
zuruͤck gefuͤhret werden, und ſtatt des vierten Januars 
1709 bekoͤmmt man den 24ten December 1708. Der 
Uunterſchied der Zeitpunkte beträgt 1878 Jahre, worunter 
395 Schaltjahre ſind, ＋ 10 Tage 18 Stunden, in wel⸗ 
cher Zeit Mars 830 mal feinen tropiſchen Umlauf vollen⸗ 
det hat; der Unterſchied des Ortes in der Ekliptik be⸗ 
trägt 22° 55’ 35”. Alſo hat Mars in dem ange 
führten Zeitraume durchlaufen 8 30 mal 360° + 22° 55’ 
35“; woraus man folgert, daß er 360 Grad durchlaͤuſt 
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in 686 Tagen 22 Stunden 16 Minuten. Aus anderen 
gegebenen Größen erhält man ein etwas anderes Ne 
b Juſatz I. Hier folgen die tropiſchen Umlaufs⸗ 
zeiten erſtlich genau nach Lalandes Berechnungen, 
und dann auch in runden Zahlen, damit man ſie defto 
beſſer im Gedaͤchtniß behalten koͤnne. 


N Tage Stund. Minut.] Sek. * Schr nat 
Merkur | _ 87 23 14 33 — 3 
Venus 224 16 41 28 — 7; 

Erde 368 5.1 48 | 48 1 

Mars 6861 22 18 27 1 11 

Jupiter | 4330| 14 | 39 2 1110 

Saturn 10746 19 16 16 29 8 

Uranus 30347 4 0 0 83 2 


Anmerkung. Bei der angeführten Methode wird 
zwar unrichtiger Weiſe vorausgeſetzet, daß die 
Planeten ſich einförmig in der Ekliptik bewegen; 
allein wenn die Mittelßahlen zwiſchen den Reſulta⸗ 
ten mehrerer Beobachtungen genommen werden, 
und wenn wiſchen den gebrauchten Beobachtungen 
ein großer Zeitraum verfloſſen iſt, fo wird der et⸗ 
wanige Fehler unmerklich. 


5. 10. N 


Die ſternmaͤßige ſideriſche Umlaufszeit eines 
Planeten, iſt die Zeit, die er gebrauchet um, von der 
Sonne geſehen, 360“ am Himmel zu durchlaufen, fo 
daß er zum Beiſpiel im Anfange und am Ende dieſer 
Beit, aus der Sonne geſehen, denſelbigen Firſtern ber 
de e. 2 x 


$. IT, 
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. $ 11. 
Aufgabe 


Die ſternmaͤßige Umlaufszeit eines Plane: 
ten finden. a 


Es iſt bekannt, daß der Fruͤhlingspunkt in Be⸗ 
trachtung der Sterne, jährlich um etwa so? Sekun⸗ 
den zuruͤck gehet. Geſetzt alſo ein Planet bewege ſich 
um die Sonne S, und beſchreibe die Bahn AD BA. 
Iſt er aus A ausgelaufen und in A zuruͤck gekommen, 
ſo iſt ſein ſternmaͤßiger Umlauf vollendet, indem er aus 
der Sonne geſehen, denſelbigen Punkt C des Him⸗ 
mels wieder bedecket. Waͤhrend dieſer Zeit aber, iſt 
der Frühlingspunkt, und find alle Grade der Ekliptik 
um eine gewiſſe Quantitaͤt CD zuruͤck gegangen. Alſo 
kehrt der Planet zum naͤmlichen Grade der Ekliptik 
zuruͤck, bevor er ſeinen vollen ſternmaͤßigen Umlauf 
vollendet hat, und indem er noch in B iſt. Alſo ift 
das Sternjahr laͤnger als das tropiſche und zwar um 
fo viel Zeit als der Planet noͤthig hat von B bis A oder 
von D bis C zu gehen. ö 


Um 
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Um den Bogen DC oder BA in Graden zu fins 
den, ſage man: 1 Jahr giebt zo Sekunden (Vor⸗ 
eilung der Nachgleichen), was giebt die Zeit des tro⸗ 
piſchen Umlaufs des Planeten. 


Die gefundenen Gradtheile ſubtrahire man von 
360, fo hat man den Bogen ADB des tropiſchen Um: 
laufs. 


Nun ſage man ferner: der Bogen ADB erfor: 
dert ſo oder ſo viel Zeit (zum tropiſchen Umlaufe), was 
erfordert der Bogen BA, oder auch, was erfordern 
360°, Im erſten Falle erhaͤlt man dasjenige, was 
zur Zeit des tropiſchen Umlaufes addiret werden muß, 
wenn man den ſternmaͤßigen haben will; im zweiten 
erhaͤlt man gerades Weges die ſternmaͤßige Umlaufs⸗ 
zeit. 


Zum Beyſpiel, wir haben fuͤr die tropiſche Um⸗ 
laufszeit des Mars gefunden 686 Tage 22 Stunden 
18 Minuten 27 Sekunden. Man ſoll hieraus die 
ſternmaͤßige Umlaufszeit finden. 


Nun fage man: 365 Tage 5 Stunden 48 Minus 
ten 48 Sekunden, als die Dauer eines tropiſchen Jah⸗ 
res geben 50% Sekunden, was geben 686 Tage 22. 
Stunden 18 Minuten 27 Sekunden? Es kommen 
naͤchſtens 9s Sekunden, oder 1 Minute 35 Sekund. 
Dieſe von 360“ abgezogen, laſſen übrig 359° 58° 
25% - Nun fage man: 359° 58° 25” geben 686 Tage 
22 Stunden 8 Minuten 27 Sekunden, was geben 
360°? fo erhält man 68% Tage 23 Stunden 34 Mi: 
nuten 20 Sekunden zur ſternmaͤßigen Umlaufszeit des 
Mars. | 

Hier folget eine Tabelle der ſternmaͤßigen 


Umlaufszeiten der Planeten, nach Lalande, wo 
a fuͤr 
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fuͤr Mars das Reſultat um ohngefaͤhr 4 Minuten 
von unſerem unterſchieden iſt. 


Tage J Stund. Minut.] Sekund. 
Merkur 87 23 15 | 44 
Venus 2244 16 49 |: ır 
Erde 3651 6 9 12 
Mars 685 23 30 37 
Jupiter 4332 | 14 27 11 
Saturn |10759| 1 51. 11 
Uranus 30448 18 0 0 


Anders. Man kann auch die Dauer eines ſtern⸗ 
maͤßigen Umlaufs unmittelbar aus den Gegenſcheinen 
oder Zuſammenkuͤnften berechnen. (Siehe die Figur 
oben bei §. 9, Seite 167) ö 


Durch Beobachtung der Gegenſcheine oder der Zu⸗ 
ſammenkuͤnfte, findet man in wie viel Zeit die Erde den 
Bogen ADIAD (in der zweiten Figur bloß AD), und der 
Planet den BE (in der zweiten Figur BELBE) durchlau⸗ 
fen hat. Da nun die Erde in 365 Tagen 5 Stunden 
49 Minuten 360 Grad durchläuft, fo läßt ſich leicht 
berechnen, wie viel Grade der Bogen ADIAD (oder 
AD in der zweiten Figur) hat, den fie von einem Ger 
genſcheine oder einer Zuſammenkunft zur andern durch⸗ 
laͤuft. Hat man die Grade des Bogens ADIAD (oder 
AD in der andern Figur), fo iſt in Graden BE= AD 
. = ADIAD - 3600 (in der zweiten Figur BELBE — 
= 360° ＋ BE = 360° + AD), 


Nun fage man: der Bogen BE (oder BELBE) 
in Graden gerechnet, giebt die Zeit eines ſynodiſchen 
Umlaufs, was geben 360°? 


$, 11. 
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Aus der ſternmaͤßigen Umlaufszeit eines 
Planeten, ſoll man die tropiſche und die ſyno⸗ 
diſche finden. 

Was die tropiſche Umlaufszeit betrift, ſo ſage 
man (Figur bei F. 11): 1 Jahr giebt 502 Se 
kunden Vorruͤckung der Nachtgleichen, was giebt 
die Zeit des ſternmaͤßigen Umlaufs; ſo findet man die 
Grade des Bogens BA oder DC. Dieſe Grade ziehe 
man von 360 ab, fo hat man den Bogen ADB, 

Nun ſage man ferner: 360° geben die ſtern⸗ 
mäßige Umlaufszeit, was giebt der Bogen ADB, 
Was heraus kommt, iſt die tropiſche Umlaufszeit. 

Was die ſynodiſche Umlaufzeit anbelanget, ſo 
ſage man: die ganze ſternmaͤßige Umlaufszeit des Pla⸗ 
neten giebt 3605, was giebt ein Tag? Auf dieſe Art 
wird die mittlere Geſchwindigkeit des Planeten ge⸗ 
funden. a 25 g 

Eben ſo ſage man: die Dauer des ſternmaͤßigen 
Jahres giebt 360°, was giebt ein Tag? fo findet man 
die tägliche Bewegung der Erde, in Betrachtung der 
Fixſterne. Geſetzt nun die Erde, aus der Sonne geſe⸗ 
ben, ſei mit einem Planeten in Zuſammenkunft, ſo 
fangen ietzt beide Koͤrper an, ſich von einander (immer 
aus der Sonne geſehen) zu entfernen, und zwar mit 
einer Geſchwindigkeit, die dem Unterſchiede beider 
Geſchwindigkeiten gleich iſt, bis daß ihr Ab⸗ 
ſtand von einander 360° beträgt; dann erfolget wie: 
derum eine Zuſammenkunft. Man nehme alſo den 
Unterſchied beider täglichen Geſchwindigkeiten, und 
ſage: die Grade des kaͤglichen Unterſchiedes geben 
1 Tag, was geben 360°? Was herauskommt iſt die 
Zeit des ſynodiſchen Umlaufes; welches leicht einzu⸗ 

| ſehn 
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ſehn iſt, wenn man bedenfet, daß, wenn die Erde, 
aus der Sonne geſehen, mit einem Planeten in Zuſam⸗ 
menkunft iſt, alsdann alle drei Koͤrper ohngefaͤhr in 
einer geraden Linie, und folglich fuͤr die Erdbewohner 
der Planet entweder in Gegenſchein oder in Zuſam⸗ 
menkunft mit der Sonne ſein muß. 

Wenn aber der Planet, aus der Sonne 
geſehen mit der Erde in Zuſammenkunft iſt, ſo iſt er 
von der Erde geſehen mit der Sonne entweder in Ge⸗ 
genſchein oder in der unteren Zuſammenkunft. Von 
einem Zeitpunkte, wo eines oder das andere geſchie⸗ 
bet, bis zum naͤchſtfolgenden, iſt bekanntermaßen ein 
ſynodiſcher Umlauf, welcher daher auf die vorgeſchrie⸗ 
bene Art gefunden wird. 

Zum Beiſpiel, man findet daß die mittlere taͤg⸗ 
liche Bewegung der Erde 0° sg’ 8” 1925 beträgt, 
die mittlere tägliche Bewegung des Uranus aber o“ 
o. 42“ 5675; der Unterſchied macht 58“ 2575250. 
Nun ſage man: 58’ 25 62507 geben 1 Tag, was 
geben 360°? Man findet ohngefaͤhr 369 Tage 16 
Stunden 35151“ fuͤr den ſinodiſchen Umlauf, welches 
beinahe um 24 Min. von der Tabelle des 9. 7 differiret. 

Zuſatz. Es ſei p die tagliche Winkelgeſchwin⸗ 
digkeit des Planeten in Betrachtung der Fixſterne und 
e diejenige der Erde, (die ſynodiſche Umlaufszeit des 
Planeten, in Tagen gerechnet, ſo iſt 

e — 
e 5 Rd 360 : 1 Tag: . 

Hieraus folget, daß die ſinodiſche Umlaufszeit ( deſto 
kleiner ift, je groͤßer e— p oder p—e iſt, das heißt, 
je groͤßer der Unterſchied der Winkelgeſchwindigkeiten 
iſt; folglich ſind die Gegenſcheine und Zuſammen⸗ 
Funfte eines Planeten mit der Sonne deſto haͤufiger, 
je groͤßer der Unterſchied der Geſchwindigkeiten iſt. 
In der Proporzion iſt e — p für die obern Planeten; 

f waͤr 
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waͤre po, fo wäre genau ein Jahr, woraus man 
ſiehet, daß auch bei den langſamſten Planeten der 
ſinodiſche Umlauf etwas weniger als ein Jahr betragen 
muß. Die andere Formel p — e iſt für die unteren 
Planeten. Se größer bier p ift, deſto größer wird 
P— e, und folglich deſto kleiner (, woraus man fieht, 
daß von den unteren Planeten derjenige, deſſen 
Winkelgeſchwindigkeit am groͤßten iſt, auch am haͤu⸗ 
Oln in Gegenſchein und Zuſammenkunft mit der 

onne if, Wäre p= e, fo wäre für obere und 
untere Planeten (unendlich groß; das heißt, es 
koͤnnte kein ſinodiſcher Umlauf ſtatt finden, Aude 
man leicht einſehen wird. 


g. 13. 5 

Wenn man einen Planeten während feiner ganz 

zen Umlaufszeit beobachtet, ſo findet man, daß er 
ohngefaͤhr während der Hälfte dieſer Zeit eine nord? 
liche Standbreite hat, waͤhrend der anderen Haͤlfte 
aber eine ſuͤdliche; daß beide Standbreiten erſt zu⸗ 
dann abnehmen; und daß ſich der Planet zweimal in 
der Ekliptik befindet, naͤmlich wann die ſuͤdliche 
Standbreite ſich in die nördliche verändert, und dieſe 
in jene. Hieraus ſſehet man, daß die Ebenen, worin 
die Bahnen der Planeten liegen, weder mit der Erd⸗ 
bahn zuſammenfallen, noch mit derſelben gleichlau— 
fend ſind, ſondern daß ſie die Ebene der Erdbahn 
durchſchneiden. Wenn man ſich die Ebenen der 
Bahnen bis an den Sternhimmel ausgedehnet vorſtel— 
let, ſo wird demnach die Ekliptik oder der Umkreis 
der ſo verlaͤngerten Erdbahn, vom Umkreiſe der eben⸗ 
falls verlängerten Bahn eines Planeten in zwei Punk: 
ten geſchnitten. 5 
Dieſe Punkte, wo der Planet durch die Ekliptik 

in ſchiefer Richtung zu gehen ſcheinet, a die Ano⸗ 
Sternknnde, ster Band. ten 
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ten des Planeten; derjenige, wo die Standbreite 
aufhoͤret ſuͤdlich und anfaͤngt noͤrdlich zu werden, heißt 
der aufſteigende Knoten; der andere, wo fie ſich 
von einer nördlichen in eine ſuͤdliche verwandelt, ift 
der niederſteigende Knoten. Da der Planet, von 
einem Knoten zum andern zu gehen, ohngefaͤhr die 
Haͤlfte ſeiner Umlaufszeit gebrauchet, ſo iſt ſchon da⸗ 
her zu vermuthen, daß beide Knoten aus der Sonne 
geſehen, die Bahn des Planeten halbiren; und da 
dieſe am Sternhimmel einen groͤßten Kreis vorſtellet, 
wie es auch die Ekliptik thut, ſo halbiren beide Kreiſe 
einander, und beide Knoten ſtehen in der Ekliptik 
780° von einander ab. Daß dieſes letztere nicht, von 
der Erde beobachtet eintrift, ruͤhret von der verfchier 
denen Stellung der Erde in Betrachtung des Plane: 
ten her; und daß der Planet nicht genau waͤhrend der 
halben Zeit des Umlaufes von einem Knoten zum an⸗ 
dern gehet, laͤßt ſich durch die nicht einfoͤrmige Bewer 
gung des Planeten erklaͤren. 
Die Knoten pfleget man der Kuͤrze wegen durch 
folgende beide Zeichen anzudeuten: 
N aufſteigender Knoten. 
V niederſteigender Knoten. N 
Die gerade Linie, die man ſich von einem Kno⸗ 
ten zum andern gehend vorſtellet, naͤmlich die Durch⸗ 
ſchnittslinie der Ebenen der Erd- und der Planeten— 
bahn, heißt die Knotenlinie; ſie gehet durch den 
Mittelpunkt der Sonne; weil dieſer zugleich der Mit⸗ 
telpunkt aller groͤßten Kreiſe am Firmamente iſt, und 
weil die Durchſchnittslinie zweier größten Kreiſe alle⸗ 
mal durch den Mittelpunkt der Kugel gehet. 


§. 14. 
Die knotenmaͤßige Umlaufszeit eines Plane: 
ten, iſt der Zeitraum den er gebrauchet vom aufſtei⸗ 
5 f genden 
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genden Knoten bis wieder zum aufſteigenden, oder 
vom niederſteigenden bis wieder zum niederſteigenden 
zu gelangen. 8 


9. 15. 
Aufgabe. 


Die knotenmaͤßige Umlaufszeit eines Pla⸗ 
neten finden. 


Gegen die Zeit da man merket, daß der Planet 
der Ekliptik ſehr nahe iſt, beobachte man einige 
Nächte nach einander feine Abweichung und gerade 
Aufſteigung, und ſchließe daraus feine Standbreite 
(H. XIV. 5. 2). Man ſuche durch das Einſchalten 
(H. XVII.) den Augenblick wo die Standbreite null 
geweſen iſt, fo iſt dieſes der Zeitpunkt, da der Pla⸗ 
net durch den Knoten ging. Wiederholet man daſ— 
ſelbige Verfahren, wann der Planet wiederum zum 
gleichnamigen Knoten zuruͤckkehrt, und ſubtrahiret 
man die zweite Zeit von der erſtern, ſo hat man die 
Dauer eines knotenmaͤßigen Umlaufs. 


Obgleich die Beobachtung auf der Erde gemacht 
wird, ſo iſt es in dieſem Falle ſo gut als wenn der Zu⸗ 
ſchauer in der Sonne waͤre; denn da Erde und Sonne 
in der Ebene der Ekliptik find, fo ſiehet man aus beir 
den Standpunkten zugleich den Planeten entweder Dig: 
ſeits der Ekliptik oder jenſeits oder in derſelben. 


Die Erfahrung lehret, fo viel man bisher hat. 
beobachten koͤnnen, daß die knotenmaͤßige Umlaufs⸗ 
zeit etwas, jedoch nur um ſehr wenig, kleiner iſt als die 

ſternmaͤßige; woraus alſo gefolgert werden muß, daß 
die Knoten jaͤhrlich um einige Sekunden zuruͤcklaufen. 


Will man wiſſen, um wie viel Gradſekunden die 


Knoten bei jedem Umlauſe des Planeten zuruͤck ger 
M 2 ben; 
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hen; ſo ſage man: die ſternmaͤßige Umlaufszeit giebt 
360°, was giebt die knotenmaͤßige? Man fubtrabire 
die gefundenen Grade von 360° fo bleibt die Quantitaͤt 
der Zuruͤckweichung der Knoten. 

Will man wiſſen wie viel ſie jaͤhrlich oder auch 
in 100 Jahren betraͤgt, ſo ſage man: die Zeit eines 
Umlaufes giebt ſo oder ſo viel Zuruͤckweichung, wa 
giebt 1 Jahr, oder, was geben 100 Jahre. i 

Obgleich die knotenmaͤßige Umlaufszeit kleiner 
iſt als die ſternmaͤßige, fo iſt fie doch größer als die 
tropiſche Umlaufszeit, woraus man ſchließen muß, 
daß die Knoten weniger zuruͤck gehen als der Fruͤhlings⸗ 
punkt, und daß die Knoten, mit dieſem Punkte vers 
glichen, nicht ruͤckwaͤrts ſondern vorwaͤrts gehen. 
Wenn man vom jaͤhrlichen Ruͤckgange des Fruͤh— 
lingspunktes den jährlichen Ruͤckgang des Knotens 
abziehet, ſo bleibt die Vorruͤckung des Knotens in 
Betrachtung der Ekliptik. f 


S. 16. 
Au 07 MR | 

Die Lage der Knotenlinie finden. 

Es ſei S die Sonne, EF die Erdbahn, KI. 
MLK die Bahn eines Planeten, HG die Ekliptik. 
Der Planet befinde ſich in K in einem feiner Kno: 
ten, fo daß MK oder MC die Knotenlinie vor⸗ 
ſtelle. Die Erde ſei in E, fo ſiehet fie den Pla⸗ 
neten in D, und wenn H der Anfang der Ekliptik 


iſt, ſo iſt HD ſeine erdſichtige Standlaͤnge. Wenn 
man den aus der Sonne geſehenen Ort A der 


Erde ſuchet (H. XXIII. b. 24), ſo hat man HA. 


Dieſen Bogen ziehe man von IID ab, ſo bleibet 
AD. 
fi 
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AD. Der Bogen AD kann wegen der unermeßli⸗ 
chen Entfernung der bimmliſchen Ekliptik für das 
Maaß des Winkels AEK gelten, indem der Mittel: 
punkt der himmliſchen Ekliptik in jedem Punkte der 
Erdbahn angenommen werden kann. Das Supple⸗ 
ment des Winkels AEK giebt 

den Winkel SEK. 8 
Nach einem Umlaufe ſei der Planet widerum in K, 
die Erde aber in P, fo ſcheinet der Planet in B; HB 
iſt ſeine erdſichtige Standlaͤnge, die ſonnenſichtige 
Standlaͤnge der Erde iſt HG, der Unterſchied BG 
giebt in Graden den Winkel BFG, und fein Supple⸗ 
ment iſt a ne 

der Winfel SFK. 


M3 Der 
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Der Unterſchied zwiſchen HG und HA giebt den Bo⸗ 


gen AC oder 
den Winkel PSE. N 
Für die Zeitpunkte da die Sonne in E und in Fit, 


laſſen ſich 
die Vektoren SE und SF 
in Theilen der willkuͤhrlich angenommenen halben 
Haupt: Are der irdiſchen Ellipſe berechnen (H. XXIII. 
§. 27). Aus SF, Sk, == laffen fich 
E 


ASEF 
ASFE 
berechnen. Wenn man den erſten diefer beiden Win: 
kel von SEK, und den andern von SFK abziehet, fo 
bekommt man 
5 FER 
und AEFK. 

Mittelſt EE und der eben jetzt genannte Winkel läßt ſich 
EK berechnen. Mittelſt ER, ES und A8 EK laͤßt ſich 
AESR 

oder AASC 
oder Bogen AC 
berechnen. Wenn man dieſen zu HA addiret, fo ber 
kommt man HC als die ſonnenſichtige Standlaͤnge des 
einen Knotens; der andere iſt 1806 davon entfernet. 
Gegen dieſe Aufloſung laͤßt ſich einwenden, daß 
der Knotenpunkt K hier als unbeweglich angenommen 


wird, da er es doch nicht iſt. Indeſſen da die Bewe⸗ 


gung der Knoten ſehr langſam iſt, fo kann der Are: 
thum nicht beträchtlich fein, Jedoch kann man ihn 
noch ſehr verringern. ; 

Da hier die Standlängen auf der Ekliptik gezaͤh⸗ 
let werden, ſo gehet der Knoten in Betrachtung der 
Fruͤhlingspunkte vorwärts ($. 18). Geſetzt nach eis 
nem Umlaufe komme er von k nach K. Bei der er⸗ 


"fen 
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ſten Beobachtung nehme man alſo den Planeten nicht 
in k, das beißt im Knoten ſelbſt, ſondern man laße 
noch ſo viel Zeit verfließen als noͤthig iſt den Bogen 
KK zu beſchreiben; das zweitemal aber nehme man 
den Planeten in K ſelbſt, fo hat man ihn beidemal 
am ſelbigen Orte, und man bekommt den Ort des Kno⸗ 
tens fuͤr die zweite Beobachtung. 
Die erwähnte zum Bogen kK gehörige Zeit, ift 
gleich dem Unterſchiede zwiſchen einer knotenmaͤßigen 
(S. 15) und einer tropiſchen ($. 9) Umlanfszeit. 
Da ſich der Planet kurz nach dem Knoten nur 
ſehr wenig von der Ekliptik entfernet, ſo kann ohne 
Gefahr wie hier geſchiehet ſo gerechnet werden, als 
wenn er noch in der Ekliptik wäre, f . 
Anmerkung I. Die Lage der Winkel iſt nicht alle⸗ 
mal ſo wie ſie in der Figur angenommen worden. 
Wenn die Punkte E und E in Betrachtung der Li⸗ 
nie SK auf einerlei Seite liegen, fo verwandeln ſich 
die Summen der Winkel in ihre Differenzen; al⸗ 
lein dieſe kleine Veraͤnderung wird keinen in der 
Meßkunſt geuͤbten irre machen. Man muß ſich nur 
jedesmal eine ohngefaͤhre Zeichnung von den zu 
berechnenden Winkeln und Dreiecken entwerfen. 

Anmerkung II. Nach de la Lande hat man fol 
gende Beſtimmungen fuͤr die jaͤhrliche Bewegung 
der aufſteigenden Knoten. 


5 a, Rückgang in Vorruͤckung in 
Ort des Knotens im Betrachtung Betracht. d. 


Jahre 1750. d. Firſterne. Ekliptik. 
Merkur 18. 15° 20° 43° 7, Sek. 43,2 Sek. 
Venus 2 14 26 18 | 192 31,0 
Mars 1 12 38 383 222 | 28,0 
— — — Tun nn m nenn — —yę—¼ 
Jupiter 3 7 838. 32 | 145 35,7 
Saturn 3 21 32 22 16,9 33,3 55 
Uranus 3 * BAEATTEZE 


M 4 Hier⸗ 
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Hierbei iſt die Voreilung der Nachtgleichen an: 
genommen worden 50,2 und die letzte Säule: ent: 
hält die Unterſchiede zwiſchen 0, und den Zahlen der 
vorletzten Säule §. 15 am Ende). 

Fuſatz. Da jetzt im Dreiecke SEK ſowohl SE, 
als und AS bekannt find, fo läßt ſich SK, oder die 
Entfernung des Planeten von der Sonne beim Durch⸗ 
gange durch den Knoten leicht berechnen. 


„ 17 


Aufgabe. 


Es ſoll die Neigung der Bahn eines Pia: 
neten gegen die Ekliptik gefunden werden. 


N Man berechne die ſonnenſichtige Stelle K der 
Ekliptik LKR wo der Knoten des Planeten befindlich 
iſt (. 16), und beſtimme die Anzahl der Grade des 
Bogens LK, vom Frühlingspunkte L an gerechnet. 
Man berechne den Zeitpunkt, da die von der Erde E 
gejebene Sonne S dieſen Punkt K der Ekliptik ber 

decket 
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decket (H. XXIII. 5. 28). Man beobachte den Pla⸗ 
neten P, welcher am Firmament ſeinen ſcheinbaren 
Platz irgendwo in O baben wird, fo daß KQ ein 
Theil ſeiner Bahn iſt, deren Ebene man ſich gegen 
die Ebene der Ekliptik LKR ſchief liegend, und in der 
Figur über der Fläche des Papiers in Q erhaben und 
dieſelbe in K durchſchneidend vorſtellen muß. Man 
ſuche durch Beobachtungen die Standbreite QR und 
die Standlänge LR des Planeten (§. 4). Von ſeiner 
Standlaͤnge LR ziehe man die Standlaͤnge LK des 
Knotens ab, fo bleibet KR. Das Dreieck KR ift 
rechtwinkelig. Da nun KR und R bekannt find, fo 
laßt ſich der Winkel RK Qals der verlangte Neigungs⸗ 
winkel berechnen. 3 5 


Daß man bei dieſer Gelegenheit den Zeitpunkt 
benutzen muß, wo die Sonne, die Erde und der 
Knoten in einer geraden Linie liegen, hat zum Grunde, 
daß man ſich alsdann in der Ebene der Planetenbahn 
befindet, und der Ort Q wirklich in dieſer Ebene er⸗ 
ſcheinet, welches nicht geſchehen wuͤrde, wenn man 
eine andere Zeit waͤhlete, wo man ſich nicht in der 
Durchſchnittslinie beider Ebenen befaͤnde. Wenn 
man nun aus den Bogen OR eines größten Kreiſes 
ziehet, fo beſtimmet dieſer die Standbreite. Zoͤge 
man von Q und R gerade Linien nach 8, fo entſtaͤnde 
in S ein Winkel der fo viel Grade hätte als der Bo⸗ 
gen R, weil S der Mittelpunkt des Firmaments iſt; 
allein, wegen der Unermeßlichkeit deſſelben, kann 
auch der Punkt E fuͤr den Mittelpunkt gelten, und 
AER in Graden gemeſſen, giebt die Grade des Bor 
gens ER. Das übrige iſt klar und bedarf keiner 
Erlaͤuterung. Er 
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9. 18. 


Es iſt klar, daß ein Planet, von der Erde ge⸗ 
ſehen, eine andere Stelle am Himmel einzunehmen 
ſcheinen muß, als wenn er aus der Sonne geſehen 
wird, indem die Entfernung dieſer beiden Stand⸗ 
punkte, in Vergleichung mit der Entfernung des Pla⸗ 
neten von beiden betraͤchtlich iſt. Waͤre dieſe letztere 


Entfernung in Veraleich mit der erſteren unendlich 
groß, ſo wuͤrde kein Unterſchied in der Lage des Pla⸗ 
neten bemerkbar ſein, er moͤchte aus der Sonne oder 
von der Erde betrachtet werden; da aber dieſes der 
Fall nicht iſt, fo muß der Unterſchied beider Stand; 
punkte in Anſchlag genommen werden. Nur in dem 
einzigen Falle, wo die Sonne, der Planet und die 
Erde in gerader Linie liegen, ſiehet man aus der 
Erde den Planeten entweder an der ſelbigen Stelle 
des Himmels wo er aus der Sonne geſehen wird, oder 

1805 davon. Der Unterſchied zwiſchen dem 7 der 
f | onne 
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Sonne und aus der Erde gefegenen Orte eines Planes 
ten, heißt die Parallaxe des jaͤhrlichen Umlaufs 
oder die Parallaxe des großen Kreiſes, worunter 
man die jaͤhrliche Bahn der Erde verſtehet. Man 
kann fie kuͤrzer die Bahn⸗Parallax nennen, weil 


ſie von der Erdbahn herruͤhret. 


Es ſei 8 die Sonne, E die Erde in ihrer Bahn, 
P der Planet in feiner Bahn, N die Knotenlinie, 
SF eine gerade Linie, die, wenn man ſie uͤber F bis 
ans Firmament verlaͤngert, den Fruͤhlingspunkt der 
Ekliptik trift, NII die Projektion der Bahn des Pla⸗ 
neten auf der Ekliptik, naͤmlich diejenige krumme Linie 
in der Ebene der Ekliptik, in welcher die Fuͤße aller 
ſenkrechten Linien liegen, welcher man von den Punk⸗ 
ten der Bahn NP gegen die Ekliptik fällen kann; PH 
fei eine dieſer ſenkrechten Linien, fo daß der Punkt H 
in der Ebene der Ekliptik liege. Naͤmlich man muß 
ſich die Ebene des Papieres als die Ebene der Ekliptik, 
die Bahn des Planeten aber ſchief gegen dieſe und 
ſolche in 5N durchſchneidend vorſtellen; der Bogen 
NP erhebet ſich über dieſe Ebene, fo wie die Hälfte 
NPO der Planetenbahn; die andere Hälfte muß man 
ſich vertiefet vorſtellen. 

Man ziehe die Linien SE, SH, EH, fo liegen 
dieſe in der Ebene der Ekliptik. Man ziehe SP, EP, 
ſo erheben ſich dieſe Linien uͤber der Ekliptik und liegen 
in der Ebene der Planetenbahn. 


Der Winkel FSH iſt die ſonnenſichtige oder aus 
der Sonne geſehene Standlaͤnge des Planeten (an- 
gulus commutationis), der Winkel HSP iſt die ſon⸗ 
nenſichtige oder aus der Sonne gefebene Stadt⸗ 
breite des Planeten. 

Ziehe EG mit SF parallel, fo erreichet die bis ans 
Firmament über C, verlaͤngerte EG, fo gut ae 
en 
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den Fruͤhlingspunkt, wegen der unermeßlichen Entfer⸗ 
nung des Firmaments. 725 

Nun iſt der Winkel GEH die erdſichtitze oder 
aus der Erde geſehene Standlaͤnge des Planeten 
(angulus elongationis). HEP iſt feine erdſichtige 
oder aus der Erde geſehene Standbreite. 

Wegen der parallelen Linien EG und SE find die 
Winkel GEH und Fl gleich. Im Dreiecke SIH ift 
der auswendige Winkel FIH die Summe der Winkel 
IHS und ISH, alſo iſt Alls der Unterſchied der Win⸗ 
kel FIH und ISH oder GEH und FSH, alſo der Un⸗ 
terſchied zwiſchen der erdſichtigen und der ſonnenſich⸗ 
tigen Standlaͤnge. Dieſer Winkel EHS iſt alſo gleich 
der Bahn⸗ Parallaxe (parallaxis orbis annui, pa- 
rallaxis magni orbis). 1 

Der Winkel NSP, den der Vektor SP mit der 
Knotenlinie QN machet, wollen wir die Forderung des 
Planeten nennen; er dienet hauptſuͤchlich bei der Be: 
rechnung der Standbreite PSH, und wird daher ge⸗ 
meiniglich die Grundlage der Standbrrite (argu- 
mentum latitudinis) genannt. Die Summe der 
Winkel NSP und NSF, oder die Förderung des Pla— 
neten nebſt der Standlaͤnge des auffteigenden Knotens 
machet die Standlaͤnge in der Bahn, welche mit 
der Standlaͤnge FSH in der Ekliptik nicht ganz einerlei 


iſt. f | 
Der Unterfihied zwiſchen der Förderung NSP und 
der ſonnenſichtigen Standlaͤnge Noll wird die Reduk⸗ 
zion zur Ekliptik, das heißt, die Zuruͤckfuͤhrung 
zum Sonnenkreiſe genannt. 

SH iſt die abgekuͤrzte Entfernung von der 
Sonne, und der Unterſchied zwiſchen SP und SH ift 
die Abkuͤrzung. Eben fo iſt EH die abgekuͤrzte Ent: 
fernung von der Erde, und EP — Ell die Abkuͤr⸗ 
zung. 


} 
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§. 19. 
Aufgabe. 


Es ſoll die ſonneſichtige Standlaͤnge ei⸗ 
nes Planeten, in einem gewiſſen Punkte ſeiner 
Bahn gefunden werden, wie auch die zuſtim⸗ 
menden abgekuͤrzten Entfernungen von der 
Sonne und der Erde. Pr. 

Man beobachte den Planeten an einer Stelle ſei⸗ 
ner Bahn, und nach einer Umlaufszeit beobachte 
man ihn wiederum an der naͤmlichen Stelle. Man 
ſuche jedesmal feine Standlaͤnge (§. 4.) . 

Wen i man nur auf die Standlaͤnge des Pla⸗ 
neten, nit Weglaſſung der Standbreite achtet, fo 
iſt es ſo gut als wenn der Planet in der Ekliptik be⸗ 
findlich waͤre, ſo wie er es wirklich zur Zeit des Kno⸗ 
ten iſt. Es laſſen ſich alſo durch zwei Beobachtungen 
die um einen ganzen Umlauf von einander abſtehen, 
die ſonnenſichtige Standlaͤnge und die abgekuͤrtzten 
Entfernungen des Planeten von der Sonne und von der 
Erde finden, wie oben fiir den im Knoten befindliche 
Planeten geſchehen ift (§. 16 und Zuſatz). Man 
darf ſich dort in der Figur nur K als denjenigen Ort 
der Ebene der Ekliptik vorſtellen, wo dieſe von einem 
Perpendikel getroffen wird, der vom Planeten gegen 
dieſelbe gefaͤllet worden. Dann werden, wie dort, der 
Bogen HC oder der Winkel 15 und die abgekuͤrzten 
Entfernungen SK und EK oder FK berechnet. 


F. 20. 
Aufgabe. 
Aus der ſonnenſichtigen Standlaͤnge des 
Planeten und feinen abgekuͤrzten Entfernun⸗ 


gen von der Sonne und der Erde, ſoll ER 
nt: 
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Entfernung vom Knoten in Graden, wie 
auch ſeine ungekuͤrzte Entfernung von der 
Sonne gefunden werden. (S. die Fig. bei §. 8.) 
Da EH als abgefürzte Entfernung von der Erde 
und HEP als beobachtete erdſichtige Standbreite be: 
kannt find, fo läßt ſich der Perpendikel P berechnen. 
Ferner aus PA und der abgekuͤrzten Entfernung 45 
von der Sonne läßt ſich SP, als die ungekuͤrzte Ent⸗ 
fernung von derſelbigen berechnen. Der Winkel NS P, 
als der Abſtand vom Knoten, wird folgender Weiſe 
gefunden. Man ſtelle ſich eine Ebene durch SN und 
SH vor, eine andere durch SN und SP, eine dritte 
durch SH und SP, und verlängere fie in Gedanken bis 
zum Firmamente, ſo bilden ſie dort, indem ſie die Kugel⸗ 
fläche des Firmaments ſchneiden, ein rechtwinkeliges, 
kugelichtes Dreieck. Die Seite welche zwiſchen den ver⸗ 
laͤngerten SN und SH begriffen lieget, iſt nichts anders in 
Graden, als die vom Knoten an gerechnete Standlaͤnge 
des Planeten, die Seite zwiſchen den verlaͤngerten Linien 
SH und SP ift die ſonnenſichtige Standbreite. Dieſe 
Seite iſt auf der vorigen ſenkrecht. Die dritte Seite 
zwiſchen der verlängerten SN und SP, iſt die Hypo⸗ 
thenuſe, und kann aus den beiden Katheten berechnet 
werden (Einleit. Seite LI). Wenn dieſe Berechnung 
geſchehen iſt, ſo giebt ſie zugleich die Grade des Win⸗ 
kels NSP, als den Abſtand vom Knoten, oder die 
Soͤrderung des Planeten. 

b Zuſatz. I. Addiret man zu ANSP den Winkel 
ESN, fo hat man, wenn man es verlanget, die 
Standlaͤnge in der Bahn. 

Fuſatz II. Wenn man bei dieſer Vorſtellungs⸗ 
Art bleibt, ſo ſiehet man leicht ein, daß ſich aus der 
Hypothenuſe und dem einen anliegenden Winkel die 
beiden Katheten berechnen laſſen; daß alſo mittelſt 
der bekannten Schiefe der Bahn und der Foͤrde⸗ 

N 8 rung 
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rung (argumentum latitudinis) die ſonnenſichtige 
Standlaͤnge und Standbreite gefunden werden Fönnen. 

Zuſatz III. Ebenfalls laͤßt ſich die Hypot nuſe 
mittelſt beider Katheten oder auch mittelſt eines 
Katheten und des einen ſchiefen Winkels berech⸗ 
nen. Alſo kann die Foͤrderung (argumentum 
latitudinis) ſowohl mittelſt der fonnenfichtigen Stand⸗ 
laͤnge und Standbreite, als auch mittelſt einer dieſer 
Groͤßen und der Neigung der Bahn gefunden werden. 


§. 21 N 
Bevoor wir weiter gehen, muͤſſen wir noch einige 
Eigenſchaften der Ellipſe erläutern, die uns bald ſehr 
zu ſtatten kommen werden. 


Man verlaͤngere die Axe IB, bis daß BC: BA:: 
D. BI:: ae: 2a :: e: a, vorausgeſetzet, daß die 
Ekzentrizitaͤt CE mit e und die halbe große Axe BE 
mit a bezeichnet werde. In dieſer Vorausſetzung wird 


BA Denn es iſt BC = BE — CE 


a— e, und folglich, vermoͤge der Konſtrukzion, 
AB? (a—e) aa — ae 


. 


e e 
In A errichte man über AB die AK ſenkrecht. 
Wenn man nun aus jedem beliebigen Punkte G der 
Ellipſe den Vektor GC und die gegen AH ſenkrechte 
"GH ziebet, fo verhält ſich allemal GC: GH 810 
e > um 
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Zum Beweiſe ziehe man den andern Vektor GD 
und die Applikate FG. Es fi CE =:, CG g, 
fo it DS 2e—ız, GD=22—g, weil die Sum; 
me beider Vektoren allemal der Haupt; Are gleich iſt. 
(Hoͤh. Geom. H. I. $. 14.) 
Nun iſt GF? = G — CF? 
und GF =GD? — FD? 
alfo GC? CF = GD? — FD? 
oder GC? FD? = GD CF? 
g + (2er)? = (22—5)’—+22 
Hieraus ziehet man A 
— 41 
2. CF 28° 2 
“ € 
ea — ce 


Nun iſt BC a- ; 
€ 


aa — ae 


und BA 


7 f 
Addiret man CF BC BA, fo kommt 
ag Ee — a? Tae — e a? — ae 


AF 
a & 
suche reale 
e 2 3 0 


oder e: a:: CG: GH. 
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Wenn man zwei Punkte G und K der Ellipſe 
nimmt, für beide die Vektoren GC, KC, die gegen 
AH ſenkrechten GH, KL, und durch die Punkte G 
und K die GK ziehet, und dieſe verlängert bis daß fie 
die AH irgendwo in O ſchneidet, ſo iſt (CG - KC): 
KC:: GK: KO. Denn es iſt i 

CG: GH:: e: a:: CK :KL 
alfoGH :KL:: CG CK 

Nun it GO:KO :: GH: KL:: CG: CK. 

daher (GO — KO): KO: (CG - CK): CK 

oder GK: KO :; (CG - CI): CK. 

Wenn man einen dritten Punkt M der Ellipſe 
nimmt, und eben ſolche Linien ziehet wie vorher, 
naͤmlich MC, MN, KMP, fo wird auf eine ganz 
ähnliche Art bewieſen, daß 

(KC—MC): MC:; KM: MP. | 
Hieraus folget, daß ſich die Ellipfe auf eine bequeme 
Art zeichnen laͤßt, ſobald drei Punkte ihres Umfanges 
nebſt dem einen Brennpunkte gegeben ſind. 


Denn es ſei der Brennpunkt C nebſt den drei 
Punkten M, K, 6, des Umfanges gegeben, fo 
ziehe man CC, CK, CM, Man ziehe GK, KM, 
Man verlängere beide bis in O und P, ſo daß 

(GC - KC): KC :: GK. KO 
(KC — M): MC:: KM: MP. 
Dadurch werden die Punkte O und P beſtimmt. 
Man ziehe eine gerade Linie durch O und P. Aus C 
fälle man CA ſenkrecht gegen OP. 


Man theile CA, fo daß i 
AB: BC :: HG: GC 
oder (AB - EO): BC :: HG ): 
oder AC: BC :: (HG-+-GC):GC 
wo BC als unbekannt angenommen wird; ſo bekommt 
man den Scheitel B. 
Sternkunde, ter Baud. N Nun 


Ei 
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Nun muß der andere Scheitel J und folglich die 
große Axe EI'gefunden werden. Da der Punkt 1 zur 
Ellipſe gehoren ſoll, fo muß fein 

IC: IA:: CG: GH:: BC: AB, 

Nun iſt 10 = IB - BC, IAS IB Ag, alfo 
1 
; (IB - BC) : (IB AB) :: BC: AB 
daher 
IB X AB — AB X BC SIB NBC AB XK BC 
IB (AB - BC) = 2 AB x BC. 
ip _ b b 

Az — BC 

Dieſes giebt die Haupt-Axe und den Punkt J. 
Nimmt man ID = BC, fo hat man CD, und hal: 
biret man CD, fo hat man die Ekzentrizitaͤt CE oder 
ED. Mittelſt dieſer gefundenen Linien laͤßt ſich die 
Ellipſe beſchreiben (höhere Geom. H. I. §. 14 und 15). 
Aus der Ekzentrizitaͤt und der Haupt: Are läßt ſich 
ebenfalls die kleine Axe und der Parameter finden, 
falls man dieſe Linie gebrauchet (Hoͤh. Geom. H. J. 
$. 16. Zuſ. J und III). 


N 
Aufgabe. 


Es ſoll fuͤr einen Planeten das Verhaͤlt⸗ 
niß der Haupt Are und der Exzentrizitaͤt 
gegen die Dimenſionen der Erdbahn, wie 
180 die Lage der Apſidenlinie gefunden wer⸗ 

en. 

Man beobachte waͤhrend eines Umlaufes den Pla⸗ 
neten in drei Stellen ſeiner Bahn. Im folgenden 
Umlaufe beobachte man den Planeten an denſelbigen 
Stellen und ſuche fuͤr jede der drei Stellen, ſowohl 


feinen Abſtand vom Knoten (oder feine Soͤrderung, 
wie 
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wie wir es genannt haben) wie auch ſeine Entfernung 
von der Sonne, in Theilen der Haupt⸗Are der erd⸗ 
bahn (§. 200. Will man ſich nun mit einer Zeich⸗ 
nung begnuͤgen, ſo mache man ſie wie im vorigen 
Paragraph gelehrt worden. 


Man nehme einen Punkt C an (S. 192), den 
Mittelpunkt der Sonne vorzuſtellen, ziehe willkuͤhr⸗ 
lich CG, mache den Winkel GCK gleich dem Unter⸗ 
ſchiede zwiſchen der erſten und zweiten Förderung, fer 
ner den Winkel KCM gleich dem Unterſchiede zwiſchen 
der zweiten und der dritten Foͤrderung; CC, CK, CM 
gleich den drei berechneten Entfernungen des Planeten 
von der Sonne, in einem beliebigen Maaße, deſſen 
Einheit die halbe große Axe der Erdbahn oder einen 
Bruch derſelben, etwa den hunderttauſendſten Theil 
derſelben vorſtellet. Nun zeichne man die Ellipſe auf 
die vorgeſchriebene Art, und meſſe nach demfelbisen 
Maßſtabe die Ekzentrizitaͤt CE und die Are Hl, Man 
meſſe auch den Winkel CCI. Man nehme den Uns 
terſchied zwiſchen dieſem und GC, vorausgeſetzet, 
daß C die Knotenlinie und alſo QCG die erſte der 
aus Beobachtungen gefolgerten Foͤrderungen ſei, ſo 
erhält man den Winkel ICQ, welcher anzeiget, um 
wie viel Grade die Apſidenlinie jenſeits oder dieſſeits 
der Knotenlinie lieget. Will man wiſſen, in welchem 
Grade der Standlaͤnge und Standbreite in Betrach⸗ 
tung der Ekliptik die Apfidenlinie lieget, fo wird eis 
gentlich aus der bekannten Förderung des Apſiden⸗ 
punktes, und aus der Schiefe der Bahn des Plane⸗ 
ten, die Standlaͤnge und Standbreite deſſelbigen 
Punktes verlanget. Beide werden nach Anleitung 
des Ilten Zuſatzes zum §. so gefunden. s 

Wir haben fuͤrs erſte die Dimenſionen der Ellipſe 


bloß zeichneriſch (graphiſch) geſuchet. Die Rechnung 
N 2 aber 
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aber gewaͤhret vielmehr Genauigkeit. Sie geſchiehet 
folgendermaßen. 

Im Dreiecke GC K iſt gegeben GC und CK nebft 
AGCK, alſo laſſen ſich ACKG und GK berechnen, 
ferner auch KO mittelſt der Proporzion (5. 21). 

(CG - CK): CK :: GR: KO 
Eben fo läßt ſich M berechnen, mittelſt der Pro: 


porzion g 
(CK — CM): CM: KM: MP 
wie auch ACMK und ACK M. 
Im Dreieck KOP find gegeben KO, PK 
(S FPM MF) und AOKP (= AUKC — ACKM 
= Compl. CKG—CKM). Daraus läßt ſich berech⸗ 
nen AKOP. 

Im Trapezium KOAC find nun gegeben die 
Winkel CKO (= Compl CKG), und AK OA oder 
KOP, nebſt ACAO (= 90°). Wenn man die 
Summe dieſer 3 von 360° abziehet, fo hat man 
ARCA, Ziehet man AK CA +AKCG von 180° ab, 
jo hat man 46 Cl, alſo die Lage der Apſidenlinie. 
Sie wird, wie kurz vorher gemeldet worden, auf die 
Ekliptik reduziert. Nun muͤßen noch die große Axe 
und die Ekzentrizitaͤt berechnet werden. i 

Im Dreiecke KLO ift gegeben KO, AKOL 
(= Compl. KP), und der rechte Winkel bei L, 
daraus läßt ſich KL berechnen, alſo hat man das Vers 
haͤltniß von KC zu KL, welches mit den von CG zu 
GH, und von CM zu MN einerlei iſt. 

Man ziehe OCT, fo laͤßt ſich im Dreiecke OCK, 
mittelſt der KC, der KO und des Winkels OKC mit 
leichter Mühe OC und AKOC berechnen. N 

Von AAOK oder PO K ziehe man ab AKOC, fo 
bleibt AAOC; und da im rechtwinkeligen Dreiecke 
AOC auch OC bekannt iſt, fo laͤßt ſich AC berech⸗ 
nen. f 


Man 
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Man beſtimme BC mittelſt der Proporzion 
8 (LK KC: KC:; AC; bC 
und IB mittelſt der Gleichung N 
2 AB x BC 
AB — BC 

Endlich von der halben Axe BE (IB) ſub⸗ 
trahire man BC, um die Ekzentrizitaͤt CE zu bekom⸗ 
men. f 

Zuſatz I. Da CG, CK, CM in Theilen der 
halben Haupt Axe der elliptiſchen Erdbahn gege⸗ 
ben find, fo bekoͤmmt man auch BI oder DE in eben 
ſolchen Theilen. Es laſſen fich demnach die halben 
Haupt⸗Axen der Erd: und Planetenbahnen mit einander 
vergleichen. Dieſe ſind zugleich die mittleren Entfer⸗ 
nungen von der Sonne. Eben durch ſolche Verglei⸗ 
chungen bat Kepler ſein zweites Hauptgeſetz entdecket, 
daß naͤmlich die Wuͤrfelzahlen der mittleren Entfernun⸗ 
gen ſich verhalten wie die Quadratzahlen der Um⸗ 
laufszeiten. 

Die folgende Tabelle enthaͤlt die mittleren Ent⸗ 
fernungen der Planeten von der Sonne und ihre Ek⸗ 
zentrizitaͤten, nach de la Lande, in ſolchen Theilen, 
deren 100000 auf die mittlere Entfernung der Erde 
von der Sonne gehen, i 

mittlere Entf.] Ehentrisität. 
Merkur 38710 2955 


— 
= 


Venus 72333 498 
Erde 100000 1681 
Mars 152369 14184 
Jupiter 520279 25013 


Saturn 954072 | 53640 
Uranus | 1908180 90804. 


In kleinen Zahlen laſſen ſich die Verhaͤltniſſe der | 
Entfernungen von der Sonne wie folget angeben; 
i | N 3 5 Mer⸗ 
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Merkur 4, Venus 7, Erde 10, Mars 15, 
Jupiter 52, Saturn 98, Uranus 190. 


Weil von Mars zum Jupiter ein gewaltiger 
Sprung iſt, ſo ſind einige der Meinung, es muͤße 
in dieſem großen Zwiſchenraume noch ein Planet vor⸗ 
handen ſein, der vielleicht aber wegen ſeiner Kleinheit 
und dunkeln Farbe unſichtbar iſt, oder es ſei einer da 
geweſen, aber verſchwunden, und vielleicht von einem 
Kometen fortgeſchleppet. Dieſes ſind aber bloße 
Muthmaßungen die ſich auf keinen Thatſachen gruͤnden. 
Die Natur richtet ſich nicht allemal nach gewiſſen regel: 
maͤßigen Zahlenverhaͤltniſſen. So ſiehet man z. B. 
kein ſolches Verhaͤltniß bei der Vertheilung der Monde; 
Merkur hat keinen, Venus keinen, Erde einen, Mars 
feinen, Jupiter 4, Saturn 7, Uranus fo viel man 
bis jetzt weis 8. Was für eine Regelmaͤßigkeit 
herrſchet wohl in der Zahlenreihe o, o, 1, o, 4, 
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Sufa II. Die ſelbige Methode, welche uns 
gedienet hat, die Dimenſtonen der elliptiſchen Planes 
tenbahnen zu finden, kann auch auf die Erde ange 
wandt werden, wenn man nur einen andern Plane— 
ten, z. B. den Mars zur Hülfe nimmt. 


Denn 
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Denn es werde Mars M mit der Sonne 8 in 
Gegenſchein beobachtet, und dabei hemerket, in wel 
cher Standlaͤnge die Sonne befindlich iſt, naͤmlich der 
aus der Erde J geſehene Ort der Sonne 8, oder die 
Lage der Linie TSm, Man warte bis daß eine Um: 
laufszeit des Planeten vorbei iſt, und er ſich alſo wie⸗ 
der in M befindet. Die Erde ſei jetzt in 1“. Man 
beobachte wiederum den Ort der Sonne, oder die Lage 
der Linie T’Ss, fo bekoͤmmt man durch die Verglei⸗ 
chung dieſer Beobachtung mit der vorhergehenden den 
Winkel mSs, oder feinen Scheitelwinkel MST’, Zus 
gleich beobachte man die Standlaͤnge des Mars, und 
ſuche dadurch den Winkel ST’M, welcher der Unter: 
ſchied iſt, zwiſchen den Standlaͤngen des Mars und 
der Sonne. Man fege MS = 100000 oder ſonſt 
= einer willkuͤhrlichen Zahl, fo hat man im Dreieck 
SMT’ die Seite SM nebſt zwei Winkeln. Daraus 
berechne man ST’. Nach einem zweiten Umlaufe des 
Planeten ſei die Erde in T“ und man verfahre wie 
vorher, fo bekoͤmmt man im Dreiecke SMT” die Seite 
ST”, Ferner nach dem dritten Umlaufe erhaͤlt man 
auf gleiche Art die Linie ST”, Wenn man vom 
Winkel MS“ den Winkel MST’ und vom Winkel 
Mo“ den Winkel MST” ahziehet, fo erhaͤlt man die 
Winkel 1581“, T7 ST, Mit Huͤlfe dieſer bei⸗ 
den Winkel und der Vektoren ST’, ST”, ST” laßt 
ſich nun die Ellipſe zeichnen und berechnen (§. 20). 

Bei dieſer Methode muß unter dem Orte M des 
Planeten eigentlich feine Standlaͤnge, ohne Ruͤckſicht 
auf die Standbreite verſtanden werden; es iſt naͤmlich 
M derjenige Punkt der Ebene der Ekliptik, wo der 
Fuß des Perpendikels zu ſtehen kommt, der vom Pla; 
neten gegen die gedachte Ebene gefaͤllet wird, ae 

Damit der Punkt Mam Himmel immer derſel⸗ 
bige fei, ſo muß nicht die tropiſche, ſondern die ſtern · 

N 4 maͤßige 
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mäßige Umlaufszeit ($. 10) des Planeten, von einer 
Beobachtung bis zur andern verfließen. 

Ferner da ſich von einer Beobachtung bis zur 
andern die Ekliptik, auf welcher die Grade der Stand⸗ 
laͤnge der Sonne gezaͤhlet werden, um etwas ver: 
ruͤcket, ſo muß die Voreilung der Nachtgleichen bei 
Beſtimmuug der Winkel MS T', MST / MST“ mit 
in Anſchlag gebracht werden. 

Hingegen die Winkel MT’S, MT”S, MT’”S 
koͤnnen bleß auf der Ekliptik genommen werden, weil 

-S und M aus J“ zu gleicher Zeit beobachtet werden, 
und eben fo aus 1“ und 1”, 

Gegen die angeführte Methode iſt weiter nichts 
einzuwenden, als daß dabei angenommen wird, daß 
die Entfernung SM von der Sonne bis zu einem Planer 
ten, nach einem ſternmaͤßigen Umlaufe deſſelben allemal 
einerlei ift, welches doch, wegen der Bewegung der 
Apſiden nicht ganz wahr iſt. Indeſſen, da die Apſiden 
nur ſehr langſam fortrücken, fo muß der Irrthum 
ganz unbetraͤchtlich ſein. 

Uebrigens haben wie ſchon gereiget (H. XXIII. 
$. 14 und 15) wie durch andere Methoden die Lage 
der Haupt⸗Axe der Erdbahn und das Verhaͤltniß ih: 
rer Ekzentrizitaͤt zur Haupt z Axe gefunden werden 
kann. FR 
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Da die Apſidenlinie der Erdbahn einige Bewe⸗ 
gung bat (H. XXIII. 8. 14), fo läßt ſich daraus 
ſchon bezweifeln ob die Apſidenlinien der Planeten ganz 
unbeweglich ſind. In der That, nachdem man in 
verſchiedenen Jahrhunderten die Lagen der Apſidenli⸗ 
nien durch die vorhergehende Methode oder durch an⸗ 
dere beſtimmet hat, ſo hat ſich ergeben, daß ſie in 
Betrachtung der Firfterne jaͤhrlich etwas vorruͤcken, 
N a einige 
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einige mehr, einige weniger. Indeſſen betraͤgt dieſes 

orruͤcken nur wenige Sekunden. Bei der Venus 
ſcheinet es, daß die Apſidenlinie um etwa 14 Se 
kunden jährlich zurück gehet, während daß die ans 
dern ſich alle vorwärts uach Ordnung der Zeichen ber _ 
wegen. 

Herr de la Grange hat durch Berechnungen in 
den Berliner Mémoires 1782 folgende Bewegungen 
der Sonnenferne der Planeten in Betrachtung der 
Firfterne und der Ekliptik gefunden: 


Merkur 0° o“ 6“ 6656/91 


Venus — 1“ 72 48" 53 \ 
Erde ＋ 13“ 40 | 63”65 
Mars 157% 65 657/90 
Jupiter 6” 58 | 56”83 
Saturn 15” 99 | 6624 


Die erfte Säule beziehet ſich auf die Firfterne, 
die zweite auf die Ekliptik, wobei Herr de la Grange 
die Voreilung der Nachtgleichen zu 50”’25 gerechnet 
bat, zu welcher Zahl die Zahlen der erſten Säule ad» 
diret worden find, um die Zahlen der zweiten Saͤule 
bervorzubringen. Bei der Venus verwandelt ſich 
die Addizion in Subtrakzion. Jedoch find dieſe Zahlen 
noch ziemlich ungewiß. 5 


9. 24. * 

Die anomaliſtiſche Umlaufszeit eines Planer 
ten, iſt der Zeitraum, waͤhrend welches der Planet 
von ſeiner Sonnenferne bis wiederum zur Sonnenferne 
zu kommen, oder überhaupt zum ſelbigen Punkt ſei⸗ 
ner Ellipſe zurückzukehren gebrauchet. Es hat hier⸗ 
mit dieſelbige Bewandniß wie mit dem anomaliſtiſchen 
Jahre (H. XXIII. b. 14). 


N 5 s $. 25. 
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§. 287 


Aufgabe. 
Es ſoll die anomaliſtiſche Umlaufszeit ei⸗ 
nes Planeten gefunden werden. 

Hierzu iſt erforderlich, daß man ſchon die ſtern⸗ 
mäßige Umlaufszeit kenne ($ 10), ferner daß man 
wiſſe um wie viel Gradtheile jaͤhrlich der Punkt der 
Sonnenferne des Planeten vorruͤcket oder auch zuruͤck 
gehet §. 23). Man berechne was die Bewegung der 
Sonnenferne während der ſternmaͤßigen Umlaufszeit 
betraͤgt, und ſage: 360 Grad geben die ſternmaͤßige 
Umlaufszeit, was giebt die eben berechnete Bewegung 
der Sonnenferne. Der gefundene Zeitraum muß zur 
ſternmaͤßigen Umlaufszeit addiret, oder davon ſubtra⸗ 
hiret werden, je nachdem die Sonnenferne ſich vor: 
waͤrts oder ruͤckwaͤrts beweget 
g Da die jaͤhrliche Bewegung der Sonnenferne 

fuͤr alle Planeten bis jetzt noch ziemlich ungewiß iſt 
(S. 23), fo iſt es auch die Dauer der anomaliſtiſchen 
Ulmlaufszeiten. 


§. 26, 


Aufgabe. 

Es ſollen Epochen fuͤr den Ort der 
Sonnenferne eines Planeten gefunden werden. 
Fiuͤrs erſte ſuche man durch Beobachtung und 
Einſchaltung, wie bei $. 15 den Zeitpunkt, da der 
Planet durch einen ſeiner Knoten gehet und beobachte 
zugleich den erdſichtigen Ort des Knotens, welcher hier 
mit dem ſonnenſichtigen einerlei iſt (S. 18). Man 
ſuche auch die Lage der Apfidenlinie (§. 22) nämlich 
den Winkel QCI, den die Knotenlinie mit der Apſi⸗ 


denlinie machet. Man berechne den Flaͤchen-Inhalt 
der 
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der ganzen Ellipſe (Einl. Seite LVIII) und auch den 
Flachen Inhalt des elliptiſchen Ausſchnittes der zwi⸗ 
ſchen der Apſidenlinie und der Knotenlinie enthalten 
iſt (H. XXIII. §. 153). Nun ſage man vermoͤge des 
Keplerſchen Lehrſatzes: Wie die ganze Ellipſe ſich zum 
Ausſchnitte verhält, fo verhaͤlt ſich die Zeit des gan⸗ 
zen Umlaufes, zur Zeit die der Planet gebrauchet, um: 
von der Sonnenferne bis zum Knoten zu gelangem 
(H. XXIII. S. 2). Der gefundene Zeitraum wird 
vom Zeitpunkte des Durchganges durch den Knoten. 
ſubtrahirt, fo bekoͤmmt man den Zeitpunkt der einen 
Sonnenferne. 5 

Wenn nun der Zeitpunkt fuͤr eine einzige Son⸗ 
nenferne gefunden iſt, und man weiß die Dauer der 
anomaliſtiſchen Umlaufszeit §. 24), fo brauchet man 
nur dieſe, ſo oft man will, zum gefundenen Zeitpunkte 
addiren, oder davon zu ſubtrahiren, um die verlangten 
Epochen zu bekommen. ö 


$, 27. 
Aufgabe. 


Den ſonnenſichtigen Ort eines Planeten 
am Simmel für jeden gegebenen Seitpunkt 
nden. : 

f Da durch die vorhergehenden Aufgaben alle Dir 
menſionen der Ellipſe, die jeder Planet beſchreibet, 
bekannt ſind, ſo laͤßt ſich alles darauf anwenden, was 
von der elliptiſchen Erdbahn geſaget worden. Naͤm⸗ 
lich es laͤßt ſich der Flaͤghen⸗Inhalt jedes vom Vektor 
beſchriebenen Ausſchnittes berechnen, ſo daß man 
fein Verhaͤltniß zur ganzen oder halben elliptiſchen 
Fläche bekomme (H. XXIII b. 15). . 
Auch bier wird der Winkel den der Vektor be⸗ 
ſchreibt, allemal von der Sonnenferne an gere 
- dieſer 
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dieſer Winkel iſt der wahre Vorlauf des Planeten. 
Wenn man annimmt, daß der Planet ſich einfoͤrmig 
in feiner Bahn bewege, und dennoch feine anoma⸗ 
liſtiſche Umlaufszeit beobachte, fo läßt ſich leicht fuͤr 
jede verfloſſene Zeit der in dieſer Vorausſetzung ſeit der 
letzten Sonnenferne beſchriebene Winkel berechnen, 
und dieſer iſt auch hier der mittlere Vorlauf 
(H. XXIII. $ 17). Ans dem wahren Vorlaufe laͤßt 
ſich der mittlere finden, und der Unterſchied beider, 
iſt die Abgleichung der Bahn, oder Abgleichung . 
des Mittelpunktes H. XXIII. b. 18) die man in 
Tafeln bringen kann (H. XXIII. §. 19). Vermoͤge 
ſolcher Tafeln, kann allemal aus dem gegebenen mitt: 
5 5 ra der wahre gefunden werden (H. XXIII. 
* 20 + 


Geſetzet nun es ſei ALI diefer wahre Vorlauf 
und GI die Apſidenlinie. Es ſei auch 60 die Knoten⸗ 
linie, MK die Projekzion der Planetenbahn auf der 
Ebene der Ekliptik, fo daß K die Projefjion des 
Punktes I und M die Projekzion des Punktes L ſei. 

Nun weiß man die Lage des Punktes Q entweder 
dadurch, daß man den Winkel IGQ oder den Winkel 
K kennet. Im letzten Falle laͤßt ſich aus Be 

ins 
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Winkel KGQ und der Neigung der Planetenbahn ger 
gen die Ekliptik jener Winkel 100 berechnen ($. 20. 
Zuf. III). Vom berechneten Vorlaufe IGL nimm 
AIGQ ab, fo bleibet AQGL. Run laͤßt ſich aus 
der Forderung QGL und aus der Neigung der Bahn, 
ſowohl der Winkel LC M als Standbreite des Pla: 
neten berechnen, als auch der Winkel MGQ (S. 20, 
Zuſ. II.). Zu dieſem addire man den Ort des Kno⸗ 
tens Q in der Ekliptik, fo hat man die Standlaͤnge. 
Beides, ſowohl die Standbreite als die Standlaͤnge, 
beziehet ſich hier auf einen Zuſchauer, der ſich im Mit⸗ 
telpunkte der Sonne befinden wuͤrde. N 


§S. 28. 
Aufgabe. 


Den erdſichtigen Ort eines Planeten fuͤr 
einen gegebenen Zeitpunkt beſtimmen. 

Man ſuche erſtlich mittelſt des vorigen Para⸗ 
graphs den ſonnenſichtigen Ort, das heißt (Figur bei 
§. 18. Seite 186), die ſonnenſichtige Standlaͤnge FSH 
und Standbreite HSP, Bei dieſer Gelegenheit fin⸗ 
det man zugleich die Laͤnge des Vektors PS, naͤmlich 
durch die Formel (H. XXIII. S. 27) N 

a ; a? — e? 
f of 2 
wo v der Vektor iſt, a die Hauptaxe, und e die Ek⸗ 
zentrizitaͤt der Planetenbahn. Mittelſt der bekannten 
PS ($. 18) und des Winkels PSH, ſuche man SH und 
P 7 


Mittelſt der bekannten Theorie der Erde ſuche 

man SE, aFSE, fein Supplement SEC, und dadurch 
‚AHSE (= AFSE + FSH), 

Jetzt 
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Jetzt find im Dreiecke HSE, ſowohl HS als SE 
und auch AUSE bekannt. Es laßt ſich alſo HE und 
AHES breechnen. 

Von SEG, als der erdfihtigen Standlaͤnge der 
Sonne ziehe AHES ab, fo bleibet AHEG, als die 
geſuchte erdſichtige Standlaͤnge des Planeten. 

Vermittelſt der berechneten Linien HE und HP 
berechne man den Winkel bell, fo giebt dieſer die erd⸗ 
ſichtige Standbreite des Planeten. 

Zuſatz. Es iſt, wenn K den Sinustotus be⸗ 


deutet 
PS: PH :: R: fin PSH 
PE: PH :: R: ſin PEH 
daher 0 
R. PH =S ſin PSH 
R. PH SPE. ſin PEH 
oder PS. fin PSH—= PE. ſin PEH 
alſo PS: PE :: fin PEH : fin PSH 
das heißt die Entfernung des Planeten von der Sonne 
verhält ſich zu feiner Entfernung von der Erde, wie 
die erdſichtige Standbreite zur ſonnenſichtigen. Dieſe 
Proporzion dienet, aus 3 der darin enthaltenen Groͤ⸗ 
ßen jedesmal die vierte zu finden. 
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XXV. Hauptſtück. 


Von der Bewegung des Mondes und 
der anderen Nebenplaneten. 


K 811 


J f 

W. haben ſchon an einem anderen Orte einen allge⸗ 
meinen Begriff vom Monde, deſſen Bewegung und Er⸗ 
leuchtung von der Sonne gegeben (H. XXI. b. 11. u. f.). 
Es iſt jetzt Zeit, alles was ſich darauf beziehet etwas 
naͤher zu beſtimmen, und dieſes iſt der Zweck des ge⸗ 
genwaͤrtigen Hauptſtuͤckes. Weil aber der Mond 
nichts anders iſt als ein Nebenplanet, ſo koͤnnen wir 
ibm fuͤglich die anderen Nebenplaneten zugeſellen, 
abe da wir von dieſen nicht fo viel zu ſagen 

aben. 5 


83 


Was am Monde am meiſten in die Augen faͤllt, 
das find feine Lichtgeſtalten (phafes). Ohngefaͤhr 
in 293 Tagen vollendet er den ganzen Wechſel feiner 
verſchiedenen Erſcheinungen, iſt neu, zunehmend, 
voll, abnehmend und dann wieder neu. Kurz be⸗ 

vor 


7 
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vor der Mond neu wird, oder mit der Sonne in Zu⸗ 
ſammenkunft tritt, und kurz nachher iſt er nicht zu fer 
ben; man rechnet, nach den Umſtaͤnden 24 bis 48 
Stunden, welche vor und nach der Zuſammenkunft 
verſtreichen, ohne daß der Mond fichtbar iſt. 

Die Guadraturen oder Viertelſcheine des 
Mondes ſind, das erſte Viertel, wenn er wie ein 
halber Kreis ausſiehet deſſen Rundung gegen Morgen 
gekehrt iſt, und das letzte Viertel, wenn er wieder 
einen halben Kreis zu bilden ſcheinet, deſſen Rundung 
gegen Abend gekehrt iſt. Die Sysygien oder Vers 
bindungen des Mondes (naͤmlich mit der Sonne) ſind 
der Neumond und Vollmond. 


& 3. 
Aufgabe. 


Die Größe des erleuchteten und ſichtba⸗ 
ren Theils des Mondes finden. 


2 
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Es ſei M der Mittelpunkt des Mondes, FMS ein 

Theil einer geraden Linie, die durch den Mittelpunkt 
des Mondes und den Mittelpunkte der Sonne gehet, 
EC ein Durchmeſſer des Mondes gegen Ms ſenkrecht, 
fo ſiehet der Zuſchauer in 1, weil die Entfernung des 
Mondes von der Erde nicht unbetraͤchtlich iſt, einen 
Theil der Mondesflaͤche die fuͤr die halbe Mondesflaͤche 
gelten kann, alſo die Haͤlfte ACD. Davon iſt der 
Theil A0 erleuchtet, und die Breite deſſelben ift AB, 
in der Vorausſetzung, daß BC, welche eigentlich die 
Verlängerung einer geraden Linie iſt, die von J nach C 
gehen wuͤrde, wegen der betraͤchtlichen Entfernung, fuͤr 
parallel mit TM gehalten werden kann. 

Geſetzt nun der Halbmeſſer des Mondes ſei = ı, 
fo ift AB = fın ver AC oder AB — fin verſ AAMC, 
Ziehe TS mit MS gleichlaufend. ? 

Die Wechſelwi kel STM und TM find gleich. 
Ferner it TIME TMC = AMC TMC = einem 
Rechten. Daher AAMC = ATMF = ASTM, 
kurz AAMC = ASTM. i 7 1 5 

Alſo it AB (=fin verſ AMC) S ſin verſ STM, 
in Theilen des Mond-Halbmeſſers, welcher als Ein⸗ 
beit angenommen wird. alte 1 

Es iſt aber STM der Abſtand der Sonne vom 
Monde in Graden gerechnet (elongatio). Alſo iſt 
die Breite des erleuchteten Theiles gleich dem Sinus 
Verſus des gedachten Abſtandes, wenn der Halbmeſſer 
des Mondes zur Einheit angenommen wird. f 

Zuſatz J. Geſetzt man wiſſe aus den Ephemeri⸗ 
den oder durch eigene Rechnungen fuͤr einen gewiſſen 

Zeitpunkt die Standlaͤngen der Senne und des Mons 
des, fo nehme man deren Unterſchied, damit man den 
Abſtand SM in Graden bekomme. Wenn der 
Mond nicht in der Ekliptik iſt, ſo betraͤgt freilich der 
Winkel STM, deſſen Seiten durch die Mittelpunkte 

Sternkunde, ster Band. O der 
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der Sonne und des Mondes gehen, etwas mehr als 
den gedachten Unterſchied, allein der daraus entſte⸗ 
bende Irrthum iſt hier unmerklich. Zum gefundenen 
Winkel SIM ſuche man in den Tafeln den Sinus 
Verſus, fuͤr den Halbmeſſer 1, oder wenn die Tafeln 
keine Sinus Verſus enthalten, ſo ſubtrahire man den 
Koſinus von 1. 


Man mache ſich einen Maaßſtab wo der Halb: 
meſſer MG in 10, 100, 1000, u. ſ. w. getheilet fei, 
fo läßt ſich GH beſtimmen, und dadurch die Breite 
des erleuchteten Theiles 16K II. 

Oder man mache den Winkel GML = dem Ab: 
ſtande des Mondes von der Sonne, und ziehe LH ſenk⸗ 
recht gegen MG, fo hat man ebenfalls den Sinus Verſus 
GH und die verlangte Breite des erleuchteten Theiles. 

Inſatz II. Die Punkte 1 und K, das heißt die 
Spitzen oder ſogenannten Soͤrner des Mendes, ſte⸗ 
hen allemal 18064 von einander ab. Denn es find die 
Stellen wo zwei große Kreiſe ſich ſchneiden, deren ei— 
ner den ſichtbaren Theil des Mondes vom unſichtbaren, 
der andere aber den erleuchteten vom dunkelen trennet. 
Alſo iſt IK oder der Abſtand beider Hoͤrner allemal dem 
Durchmeſſer des Mondes gleich. c 
Jauſatz III. Es iſt IHK der halbe Umfang einer 
Ellipſe, indem ein ſchief geſehener Kreis ſich allemal 

wie 
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wie eine Ellipſe darſtellet. Dieſe Ellipſe hat IK oder 
den Durchmeſſer des Mondes zur Haupt Axe, und 
HM, Koſinus des Bogens GL, zur halben kleinen Axe. 
Alſo verhalt ſich die Flaͤche IEK zur Flache 16 Kl wie 
GM zu HM, oder die Flaͤche 


HM 
Mkr it = CI 10K; (Einkeit, S. L VIII. 


Nun iſt ILGKHI = ICKI — IHKI 
= IRI 185 KI 


11 2 5 14 7 1 N 1 mE } 


Da ſich nun GH allein verändert, ſo verhalten fi ſich 
allemal die ſichtbaren erhelleten Theile des Mondes in 
ſeinen verfchidenen Geſtalten, wie ihre Breiten, oder 
wie die Queerſtuͤtzen (eolnus verfus) der Abſtaͤnde zwi⸗ 
ſchen Mond und Sonne. 

Zuſacz IV. Wann ENG Gol, ſo iſt 
HM = Coſ O = fin 30. = M, alſo auch 
GHS AGM. Alſo wann der Mond 60° von der 
Sonne abſtehet, ſo iſt der vierte Theil feines Durchs 
meſſers erbellet, und auch die erhellete Flaͤche beträgt, 
zu folge des III. Zuſatzes, den vierten Theil der gan⸗ 
Scheibe; angenommen, daß man den Mond als eine 
platte Scheibe betrachte. 


Fuſatz V. Wenn man die jetzige Mondesge⸗ 
ſtalt für einen gegebenen Zeitpunkt finden will, fo 
muß man vor allen Dingen das Alter des Mondes 
wiſſen, das heißt, ſeit wann er mit der Sonne in Zu⸗ 
ſammenkunft geweſen iſt (H. IX ß. 5.). Alsdann 
ſage man 292 Tage geben ir was geben die Wen 

eu⸗ 
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Neumonde verfloſſenen Tage? Die herauskommenden 
Grade beſtimmen den Winkel GML, wodurch ſich, 
nach Zuſatz J, die Mondesgeſtalt zeichnen laͤßt, wenig⸗ 
ſtens wird der Irrthum der von der Ungleichheit der 
Bewegung des Mondes herruͤhret, nicht ſonderlich zu 
merken fein, 

Zuſatz VI. Wenn man an einer Uhr eine Kugel 
anbringet, deren Axe ſenkrecht ſtehet, und deren eine 
Haͤlfte ſchwarz und die andere vergoldet oder verſilbert 
iſt, ſo daß der Kreis, welcher beide Haͤlften theilet 
durch die ſenkrechte Axe gehet; wenn man einen 
Mechanismus anbringet, der die Kugel allemal in 
295 Tagen umdrehet; und wenn man im Zifferblatte 
ein Loch anbringet, aus welchem die eine Haͤlfte der 
Kugel allemal hervorſtehet; ſo hat man an dieſem her⸗ 
vorſtehenden Theile ein gutes und ziemlich richtiges 
Bild der Mondwechſel, und man kann daran jedes⸗ 
mal die jetzige Lichtgeſtalt des Mondes erkennen. 

Zuſatz VII. Alles vorhergehende trifft zwar 
genau genug mit der Wahrheit zuſammen; allein wir 
muͤſſen doch dentlicher zeigen, worin es eigentlich von 
der Wahrheit abweichet. Da die Sonne eine viel 
groͤßere Kugel iſt, als der Mond, ſo beleuchtet ſie 
mehr als die Haͤlfte des Mondes; indeſſen hat der 
Unterſchied der Groͤße hier nur wenigen Einfluß, we⸗ 
gen der großen Entfernung. Ferner, der Zuſchauer 
kann nie die Hälfte einer Kugel ſehen, ſondern immer 
etwas weniger, alſo ſehen wir etwas weniger als die 
Haͤlfte des Mondes; indeſſen iſt die Entfernung des 
Mondes von uns betraͤchtlich genug und er iſt auch 
klein genug, um daß auch hier kein merklicher Irrthum 
entſtehen koͤnne. Gerade Linien, die aus dem Mit⸗ 
telpunkte der Sonne nach der Erde und dem Monde 
gezogen werden, ſind nicht parallel, machen aber ei⸗ 
nen ſo kleinen Winkel, daß er hier fuͤr nichts geachtet 

werden 
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werden kann. Da IM und CB (S. 208) alle beide 
aus T ausgehen, fo iſt CB nicht gleichlaufend mit TIM, 
und alſo AB nicht völlig der Sinus Verſus des Bor 
gens AC; aber auch hier iſt die Neigung der CB ger 
gen die TM aͤußerſt klein. Der Unterſchied der gera⸗ 
den Aufſteigung der Sonne und des Mondes, iſt nicht 
voͤllig dem Abſtande beider am Himmel gleich, wenn 
der Mond nicht in der Eklptik iſt, allein auch hier iſt 
kein merklicher Irrthum zu befuͤrchten. Wenn man 
bei der Erforſchung der jedesmaligen Lichtgeſtalt des 
Mondes ſeinen Lauf fuͤr einfoͤrmig, und alle Mond⸗ 
Käufe als gleich annimmt, ſo entfernet man ſich zwar 
um etwas von der Wahrheit, jedoch nicht zu viel fuͤr 
dieſen Gebrauch. 5 ar) 
Wenn man ſchon die gehörigen Kenntniſſe hat, fo 
laſſen ſich zwar alle oben nur beilaͤufig angenommne 
Größen, ſchaͤrfer beſtimmen, allein man findet, daß 
der Unterſchied im Reſultate wenig betraͤgt. Uebrigens 
hat die Beſtimmung der Lichtgeſtalt des Mondes keinen 
ſo erheblich Nutzen, daß es noͤthig waͤre, dabei mit der 
groͤßten Schaͤrfe zu Werke zu gehen. 


§. 4. 

Auf g a be. 
Den ſcheinbaren Durchmeſſer des Mondes 

beſtimmen. i N 
Hierzu werden mikrometriſche Vorrichtungen ge⸗ 
brauchet, dergleichen im VII. Hauptſtuͤcke beſchrieben 

worden. i 
Durch häufige Beobachtungen hat man gefunden, 
daß der Durchmeſſer des Mondes ſich ohngefaͤhr von 294 
Minuten bis 335 Minuten verändert, woraus man 
geſchloſſen hat, daß der Mond bald naͤher bald entfern⸗ 
ter iſt. In ſeiner mittleren Entfernung betraͤgt ſein 
O 3 Durch⸗ 
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Durchmeſſer, ſo viel man bis jetzt hat ausmitteln koͤn⸗ 
nen, 31/7“. | 
Außer daß der ſcheinbare Durchmeſſer des Mon⸗ 
des an ſich zu: und abnimmt, fo muß er noch in Be⸗ 
trachtung unſerer ab: und zunehmen, in fo fern er weis 
ter vom Zenith oder davon entfernter iſt, denn je naͤ⸗ 
her der Mond dem Zenith iſt, deſto naͤher iſt er uns, 
und deſto größer muß er folglich ſchr inen. Dieſes 
wollen wir in der folgenden Aufgabe weiter eroͤrtern. 


N 
Aufgabe. 
Man ſoll finden was fuͤr ein Unterſchied 
im ſcheinbaren Durchmeſſer des Mondes in 
Begrachtung ſeiner Soͤhe über dem Sorizonte 
ſtatt findet. 


(— 


Es ſei A der Mittelpunkt der Erde, F ein Zu⸗ 
ſchauer auf der Oberfläche der Erde, B der Mond im 
Zenith, D der Mond im Horizont, C der Mond in 
einer beliebigen Hohe uͤber dem Horizonte. Ziehe 
BFA, CH, CA, DF, Da, endlich AE mit F parallel. 

Im Horizonte hat der Mond die nämliche ſchein⸗ 
bare Größe die er aus dem Mittelpunkte A der Erde, 
f 5 geſehen 
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gefeben haben würde, weil DE = DA angenommen 
werden kann, da der Unterſcheid unbetraͤchtlich iſt, 
und der naͤmliche Gegenſtand, in gleichen Entfernun⸗ 
gen gleich groß ſcheinen muß. i i 
In C, ift der Mond nur in der Entfernung CF 
vom Zuſchauer, welche kleiner iſt als CA oder AD oder 
FD; alſo muß der Mond größer ſcheinen. Nun vers 
halten ſich die ſchei / baren Größen nächftens umgekehrt 
wie die Entfernungen, wenn dieſe nicht zu klein ſind 
(Optik H. II. §. 3). Alſo verhält ſich der ſcheinbare 
Durchmeſſer in C den wir mit A bezeichnen wollen, zum 
ſcheinbaren Durchmeſſer in D, der den Namen J ha⸗ 
ben ſoll, wie AD oder AC zu EC, mit einem Worte, es iſt 
8 A: 3 :: AC: FC. 
Nun iſt ferner nt 
AC: EG z: ſin CFA; fin CAF 
22 ſin CFB; fin CAB 
| : CofCFD ; Cof CAE - 
alſo A: 3 :: Cof CED; Cof CAE das beißt: 
die ſcheinbare Groͤße des Mondes in einer belie⸗ 
bigen Standhoͤhe verhaͤlt ſich zu ſeiner ſcheinba⸗ 
ren Größe im Sorizonte, wie der Koſinus der 
ſcheinbaren Soͤhe, die von der Parallaxe abhaͤn⸗ 
2. zum Roſinus der wahren Soͤhe (H. XIX. 
„1 h fe e eh T 
' 8 jedoch bei uns der Mond nie 
gelanget, verhalt ſich die ſcheinbare Größe in F zur 
ſcheinbaren Größe in A, oder zur Größe im Horizonte 
wie BA zu BE, das heißt wie die Entfernung des / 
Mondes vom Mittelpunkte der Erde zur ſelbigen Ent⸗ 
fernung weniger dem Halbmeſſer der Erde. 
Anmerkung J. Hieraus erhellet, daß der ſchein⸗ 
bare Durchmeſſer des Mondes zunehmen muß, ſo 
wie der Mond ſich uͤber dem Horizonte erhebet. 
Das Gegentheil aber ſcheinet zu erfolgen, nämlich 
2 Ba = 2 der 


. 
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der Mond ſiehet beim Auf- und Untergehen am 
groͤßſen aus. Daß dieſes aber eine optiſche Taͤu⸗ 
ſchung iſt, haben wir ſchon an einem anderen Orte 
gezeiget (H. XX. $. 10.). Auch bemerken] man, 
wenn man Fernrohre gebrauchet, eher eine Vers 
groͤßerung als eine Verkleinerung des in die Höhe 
ſteigenden Mondes. Stellet man vellends genaue 
Meſſungen an, fo findet man die Größe des Mon⸗ 
des deſto geringer je naͤher er am Horizont iſt, wo⸗ 
durch es ſich beftättiget, daß die bekannte Erſchei⸗ 
nung nichts anders als ein Trug der Einbildungs⸗ 
kraft iſt. l 


Anmerkung II. Die in dieſem Paragraph ange⸗ 
zeigte Veraͤnderung der ſcheinbaren Groͤße des Mon⸗ 
des muß hauptſaͤchlich von dem horizontal genom⸗ 
menen Durchmeſſer verſtanden werden. Denn 
was den Vertikalen betrifft, ſo leidet er noch durch 
die Stralenbrechung und durch die Hoͤhenparallaxe 
einige Veränderung. Durch die Stralenbrechung 
wird der unter Rand des Mondes mehr erhoͤhet 
als der obere (H. XIX F. 13) wodurch alſo der vers 
tikale Durchmeſſer etwas verkleinert wird. Die 
Hoͤhenparallaxe hingegen erniedriget den unteren 
Rand des Mondes mehr als den oberen, wodurch 
der vertikale Durchmeſſer etwas verlaͤngert wird 

(H. XIX. S. 18. Zuſ. I.). Alſo wird der verti⸗ 

kale Durchmeſſer zugleich verfürzet und verlängert; 

Beide Wirkungen haben zum Theil einander auf. 

Allein es bleibet doch ein Unterſchied übrig und es 
iſt alſo gewiſſer den Durchmeſſer in horizontaler 
Richtung zu beobachten. e ee 


B 
7 N 

an 728 
9389 
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Auf gabe. 


Aus den gegebenen horizontalen Durch⸗ 
meſſer des Mondes, und ſeiner als bekannt 
vorausgeſetzten Abweichung, ſoll die Dauer 
ſeines Durchganges durch den Mittagskreis 
gefunden werden. 

Man ſtelle hier die naͤmlichen Betrachtungen an 
wie bei der Sonne (H. VIII. 5. 3), fo wird man fin⸗ 
den, daß die Raͤnde des Mondes zwiſchen zwei Auf—⸗ 
ſteigungskreiſen liegen, deren Abſtand in Graden ger 
funden wird, wenn man den ſcheinbaͤren 
Durchmeſſer des Mondes durch den ZAofinus 
ſeiner Abweichung dividiret. 

Ferner muß man aus Ephemeriden oder durch 
andere Mittel wiſſen, um wie viel der Mond zur gege⸗ 
benen Zeit langſamer gehet als die Sonne und folglich 
in wie viel Zeit er vom Meridian bis wieder zum Meri⸗ 
dian gehet, welches in 2489 Stunden mehr oder weni⸗ 
ger zu geſchehen pfleget. Nun ſage man: 360 Grad 
erfordern 24 Stunden, oder fo viel als ſonſt 
nen worden, was erfordert der vorber 

erechnete Abſtand der beiden Auffteigungs: 
kreiſe zwiſchen welchen der Mond lieget? 

Meiſtens nimmt man nur den halben Abſtand, 
um die halbe Dauer des Durchganges zu finden, da⸗ 
mit man aus dem beobachteten Durchgange des Mond⸗ 
randes den Durchgang des Mittelpunktes folgern 
koͤnnen. 

Uebrigens ſetzet dieſe Rechnung voraus, daß 
man aus den Ephemeriden den ſcheinbaren Durch⸗ 
meſſer des Mondes fuͤr den gegebenen Tag kenne, und 
dieſer wird ſo genommen, wie er am Horizonte oder 
auch aus dem Mittelpunkte der Erde geſehen erfcheinet- 

m O 5 Zwar 
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Zwar muß der Mond, wenn der Zuſchauer ihm naͤher 
iſt, etwas groͤßer als im Horizonte ſcheinen, aber ſeine 
ſcheinbare Geſchwindigkeit vermehrt ſich nach eben dem 
Verhaͤltniſſe, ſo daß die Zeit des Durchganges die 
naͤmliche bleibet. Denn die ſcheinbare Geſchwindig⸗ 
keit kann als eine gerade Linie betrachtet werden, deren 
ſcheinbare Größe ſich nach dem umgekehrten Verhaͤlt— 
niſſe der Entfernung veraͤndert. 


17180 g. 7. 

5 Aufgabe. 

Aus den verſchiedenen ſcheinbaren Groͤ⸗ 
ßen des Monddurchmeſſers, die Verhaͤltniſſe 
der verfebiedenen Entfernungen zwiſchen 
Mond und Erde zu finden. f 5 

Es iſt bei $. 5 angefuͤhret worden, daß ſich die 
ſcheinbaren Durchmeſſer naͤchſtens umgekehrt verbal 
ten wie die Entfernungen. Wenn man alſo zwei 
ſcheinbare Durchmeſſer beobachtet hat, und ſie in Se⸗ 
kunden oder noch kleinern Gradtheilen ausdruͤcket, 
ſo hat man zugleich zwei Zahlen welche das Verhaͤlt⸗ 
niß der Entfernungen angeben. . 

Allein wenn man noch mehr Genauigkeit verlan⸗ 
get, fo muß man wiſſen, daß bei einer aus verſchie⸗ 
denen Entfernungen geſehenen Kugel, nicht die ſchein⸗ 
baren Durchmeſſer ſelbſt, ſondern die Sinus ihrer 
Haͤlften ſich umgekehrt verhalten wie die Entfernungen. 

Es ſei D der Mittelpunkt des Mondes; DA und 
DG zwei verſchiedene Entfernungen in welchen ſich 
der Zuſchauer befindet; AB, Al aus A gezogene ger 
rade Linien, welche die Mondkugel beruͤhren, oder 
vielmehr einen Durchſchnitt derſelben, welcher, wenn 
man ihn verlängerte, durch A gehen wurde; Bl eine 
von B nach I gezogene Sehne, BC deren Hälfte; GE 
au . i und 


* 
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und GH zwei aus G gezogenen beruͤhrende Linien; 
Ell die von E nach U gezogene Sehne; EFihre Hälfte; 
ED, BD zwei Halbmeſſer des Mondes. 

Nun iſt DBA ein rechtwinkeliges Dreieck, in 
in welchem aus der Spitze des rechten Winkels eine ſenk⸗ 
rechte Linie gegen DA gezogen worden; folglich iſt die 
Seite DB die mittlere Proporzionallinie zwiſchen DC 
und DA; aus eben ſolchen Gründen iſt DE die mittlere 
Proporzionallinie zwiſchen DF und DO; alſo ift 

N DOD DB? 
DF x DG = DE? = DB? 
daher DC x DA = DF x DG 
oder DA: DG:: DF: DC. f 

Nun iſt DF = DE fin DEF = DE fin ECD 
und DC = DB fin DBC = DB fin BAD | 

Alſo DA: DG:; DE fin EGD: DB fin BAD 
oder da DE=DB, 

DA: DG:: fin ECD; fin BAD 
das heißt: die Entfernungen des Zuſchauers vom Mit: 
telpunkt des Mondes, oder jeder andern Kugel, ver⸗ 
halten ſich umgekehrt wie die Sinus der halben ſchein⸗ 
baren Durchmeſſer. f N 

Wenn man demnach den ſcheinbaren Durchmeſſer 
des Mondes zu zwei verſchiedenen Zeiten gemeſſen hat, 
ſo muß man bei jeder Beobachtung die Haͤlfte nehmen 
und davon den Sinus in den Tafeln ſuchen, um die 
Verhältnißzahlen der Entfernungen zu bekommen. 
ders §. 8. 


220 KXV. Hauptſtuck. 
§. 8. 


Wir haben oben §. 2. angenommen, daß der 
ganze Wechſel der verſchiedenen Lichtgeſtalten des 
Mondes in ohngefaͤhr 292 Tagen geſchiehet. Eine 
ſolche Zeit heißt ein ſynodiſcher Monat, weil es die 
Zeit iſt, welche von einer Zuſammenkunft des Mon: 
des mit der Sonne bis zur folgenden verfließt. Wir 
wollen ſie jetzt genauer zu beſtimmen ſuchen. 


9§. 9. ie 
Aufgabe. 


Man ſoll die Dauer eines ſynodiſchen 
Monats genau beſtimmen. 


Man nehme irgend eine alte Beobachtung einer Mond⸗ 
finſterniß, und eine neuere. Bei jeder muß die leir 
gencliche Zeit der Zuſammenkunft genau beſtimmet 
ſeyn; man wird nicht ſehr irren, wenn man fuͤrs erſte 
das Mittel zwiſchen dem Anfange und dem Ende der 
Finſterniß dafuͤr annimmt. Nun wird ſich aus der 
ſchon ungefaͤhr bekannten Dauer des ſynodiſchen Mo⸗ 
nats leicht finden laſſen, wie viel ſynodiſche Monate 
in der Zwiſchenzeit verfloſſen find. Man dipidire den 
ganzen Zeitraum von einer Finſterniß zur andern durch 
die Anzahl der ſynodiſchen Monate; ſo hat man die 
Dauer eines jeden. N 


Ptolemaͤus hat uns, zum Beiſpiel, eine von den 
Chaldaͤern 320 Jahr vor Chriſti Geburt angeſtellte 
Beobachtung einer Mondfinſterniß aufbewahrt. Dieſe 
haben verſchiedene Aſtronomen mit nene ren Finſter⸗ 
niſſen verglichen, und dadurch ausgemittelt, daß der 
ſynodiſche Monat 29 Tage 12 Stunden 44 Minuten 
und 2 Sekunden betraͤgt. Jedoch hat man gefunden, 
daß der ſynodiſche Monat ſeit zwei tauſend Jahren 

etwas 
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kuͤrzer geworden iſt, und zwar um 08732 oder 34 
Zeitterzien. Dieſe Verkuͤrzung nennt man die Be⸗ 
ſchleunigung des Mondes. 


Anmerkung I. 19 Sonnenjahre machen naͤchſtens 
235 ſinodiſche Monate, darauf gruͤndet ſich die 
19 jährige Mondperiode (H. IX. §. 5) welche die 
Neu- und Vollmonde auf die naͤmlichen Monats; 
tage zuruͤck fuͤhren ſoll. 

Anmerkung II. Aus Beobachtungen hat man ges 
funden, daß die ſynodiſchen Monate, außer der 
Beſchleunigung, noch eine viel merklichere Ungleich⸗ 
heit haben, indem ſie bald etwas laͤnger, bald et⸗ 
was kuͤrzer ſind. Die Chaldaͤer glaubten gefunden zu 
haben, daß ſich alle dieſellngleichheiten nach 223 Mon⸗ 
deslaͤufen oder nach 18 Jahren, 10 Tagen, oder ge⸗ 
nauer nach 6585 Tagen und 8 Stunden wieder in der⸗ 

ſelbigen Ordnung einfinden, und daß auch die Fin: 
ſterniſſe nach ſo viel Zeit wieder in derſelbigen Ord⸗ 
nung eintreten. Dieſe Chaldaͤiſche Periode iſt nicht 
ganz richtig. 


§. 10. 

Von einem Neumonde bis zum andern muß der 
Mond mehr als 360° der Ekliptik durchlaufen, weil 
die Sonne in der Zwiſchenzeit vorgeruͤcket iſt, und 
vom Monde eingeholet werden muß. Die Zeit aber, 
in welcher der Mond bloß die 3605 durchläuft, heißt 
ein periodiſcher Monat oder tropiſcher Monat. 


§. 11. 


Aufgabe. 
Den tropiſchen oder periodiſchen Monat 
beſtimmen. f f N 
a 
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Man ſage 365 Tage 5 Stunden 49 Minuten 
geben 360°, was geben 29 Tage 12 Stunden 44 Min. 
2 Sek. (F. 9), fo findet man um wie viel Grade die 
Sonne waͤhrend eines ſinodiſchen Monats vorgerücker 
iſt, oder wie viel Grade über 360 der Mond waͤh⸗ 
rend eines ſhnodiſchen Monats zurück legen muß. 
Die Anzahl di ſer Grade fein, fo fage man ferner: 
(360 + n)? erfordern 29 Tage 12 Stunden 44 Min. 
2 Sekunden, was erfodern 360°? Das Reſultat iſt 
die Dauer des tropiſchen Monats. Die Rechnung 

giebt 27 sat 7 Stunden 43 Minuten 5 Sekunden. 


9 2. 


Wenn der Mond die 360° der Ekliptik durchlan⸗ 
fen hat, ſo hat er eigentlich mit den Sternen vergli⸗ 
chen, etwas weniger als 360° zurück gelegt, weil in 
der Zwiſchenzeit der Fruͤhlingspunkt, und alle Grade 
der Ekliptik rückwärts gehen und ihm fo zu fagen ent: 
gegen kommen. Die Zeit, welche verfließet vom 
Zeitpunkte da der Mond, mit den Firſternen verglichen, 
ſeinen vollen Lauf von 360 Graden vollendet, iſt ein 
ſternmaͤßiger Monat. 


§. 13. 
Aufgabe. 


Die Dauer hei ſternmaͤßigen Monats 
finden. 


Man berechne wie viel die Zurückweichung der 
Ekliptik in einem tropiſchen Monate beträgt, naͤmlich 
man fage: 365 Tage 6 Stunden geben 505 Gradſe⸗ 
kunden, was geben 27 Tage 74 Stunden? Mehr Ge: 
nauigkeit in den Angaben waͤre hier uͤberfluͤßig; man 
findet 4 Gradſekunden. Nun fage man: 3605 weni⸗ 

ger 
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ger 4 Gradſekunden erfordern 27 Tage, 7 Stunden, 
43 Minuten, s Sekunden, was erfordern 360 Grad? 
Man findet 27 Tage 7 Stunden, 43 Min., 12 Sek. 
als die Dauer des ſternmaͤßigen Monats. 


5 70 5 §. 14. . 
Der Mond beſchreibet keinen Kreis ſondern eine 
andere krumme Linie, welche man anfaͤnglich fuͤr eine 
Ellipſe gelten laſſen kann, um die Erde herum. Er 
hat alſo eine Erdnaͤhe und eine Erdferne und folg⸗ 
lich eine Apfidenlinie. - 
So wie bei der Erde und allen Hauptplaneten 
eine Bewegung der Apſiden bemerket worden (H. XXIII. 
$. 14. und H. XXIV. . za), fo findet man auch 
eine ſolche bei dem Monde, und die Zeit welche von 
einer Erdferne bis zur andern verſtrrichet, iſt ein ano⸗ 
maliſtiſcher Umlauf des Mondes oder ein ano⸗ 
maliſtiſcher Monat. 


. Is. 
Aufgabe. 

Die Dauer des anomaliſchen Monats 
finden. 

Unter verſchſedenen Methoden iſt folgende die 
leichteſte. Man beobachte fleißig den Durchmeſſer des 
Mondes, (S. 4) wenigſtens während eines Monats. 
Man bemerke zwei Zeitpunkte wo die Durchmeſſer bei 
ihrer Abnahme und ihrer Zunahme gleich geweſen ſind. 
Man nehme das Mittel zwiſchen beiden Zeitpunkten, 
ſo hat man den Zeitpunkt der Erdferne. Wenn man 
dergleichen Beobachtungen in folgenden Monaten wie⸗ 
der anſtellet, ſo findet man aufs neue den Zeitpunkt 
der Erdferne. Der Zeitraum welcher twiſchen beiden 
Erdfernen verfloſſen iſt, giebt die Dauer eines ano⸗ 


maliſtiſchen Monats. Um ſolche zu berichtigen, 
nehme 
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nehme man wo möglich zwei ſehr von einander ent 

fernte, durch die vorgeſchriebene Methode erhaltene 

Erdfernen; man ſuche mittelſt der ſchon ohn efaͤhr ber 

kannten Dauer des anomaliſtiſchen Umlaufs, wie viel 

Umlaͤufe in der Zwiſchenzeit geſchehen ſind. Man di⸗ 

vidire die Zwiſchenzeit durch die gefundene Anzahl, 

fo erhält man was man ſuchte. Auf dieſe Art und 
durch andere Mittel hat man gefunden, daß ein ano⸗ 
maliſtiſcher Monat 27 Tage, 13 Stunden 18 Min. 

34 Sekunden betraͤgt. 

Fuſatz. Man ſage in 27 Tagen, 7 Stunden, 

43 Minuten, 5 Sekunden (F. 7) durchläuft der Mond 

die 360 Grade des Thierkreiſes; wie viel Weges ma⸗ 

chet er in 27 Tagen, 13 Stunden, 18 Minuten, 

34 Sekunden; man findet: 363° 4 11/1821. 

Wenn man hiervon 360° abziebet, fo bleiben 3 4 

111521. Dieſes iſt die Vorruͤckung der Apſiden⸗ 

linie während eines anomaliftifchen Umlaufes. Saget 

man ferner: 3° 4’ 11/1821 geben 27 Tage, 13 St. 

18 Minuten, 34 Sekunden, was geben 360°? fo 

findet man 2131 Tage, 8 Stunden, 34 Minuten, 

58 Sek. oder 8 gemeine Jahre und ohugefaͤhr roß Mon. 

Wenn man bierzu addiret was die Voreilung der 

Nachtgleichen in dieſem Zeitraume berraͤgt, (H. XXIII. 

§. 13) ſo durchläuft die Erdferne des Mondes 3608 

in Betrachtung der Sterne in 3232 Tagen, 11 St. 

11 Minuten, 40 Sekunden. 

Anmerkung. Der in der Aufloͤſung angeführte 
Durchmeſſer iſt der om Horizont in horizontaler Rich⸗ 
tung beobachtete ($- 5. nebſt den Anmerkungen). 
Wenn man unter den beobachteten Durchmeſſern 
vor und nach dem Durchgange durch die Apſiden⸗ 
linie keine voͤllig gleiche findet; ſo nimmt man ſeine 
Zuflucht zum Interpoliren. Nämlich man waͤhlet 
eine der genaueſten und ſicherſten Beobchtungen vor 

der 
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der Erdferne, und ſucht diejenigen aus, die ihr nach: 
der Erdferne am naͤchſten kommen. Durch Inter⸗ 
poliren H. XVII.) findet man den Zeitpunkt, da der 
Durchmeſſer nach der Erdferne dem Durchmeſſer vor 
derſelben gleich geweſen iſt. 

Zuſatz II. Indem man die Dauer des anomas 
liſtiſchen Monats beſtimmt, kann man zugleich ge⸗ 
wiſſe Zeitpunkte oder Epochen beſtimmen, da der 
Moud in ſeiner Erdferne geweſen iſt; und wenn man 
zu einer ſolchen Cpoche immer 27 Tage, 13 Stunden, 
18 Minuten, 34 Sekunden addirt, ſo bekommt man 
eine Folge von Erdfernen des Mondes. Wenn man 
von einer gegebenen Zeit die Zeit der naͤchſtvorherge⸗ 
benden Erdferne abziehet, fo erfaͤhrt man, ſeit wie 
lange der Mond in der Erdferne geweſen iſt. Dieſe 
übrige Zeit ſeit. Sagt man nun; 27 Tage, 3 
Stunden, 18 Minuten, 34 Sekunden geben 360°, 
was giebt t, fo bekoͤmmt man die mittlere Anomalie, 
oder dem mittleren Vorlauf des Mondes. Dieſes 
alles ift ſchon hinlaͤnglich bei Gelegenheit der Erde 
und der Planeten erklaͤret worden. (H. XXIII. und 
XXIV) f 

Man muß ſich den Ort der Erdferne als gleich⸗ 
foͤrmig vorruͤckend vorſtellen. Wenn man alſo weiß, 
in welchem Grade der Laͤnge, und in welchem Zeit⸗ 
punkt die letzte Erdferne geweſen iſt, ſo kann man 
leicht den jetzigen Ort der Erdferne finden. Man ſaget 
27 Tage, 13 Stunden, 18 Minuten, 34 Sekunden 
geben 36 4117/1821 als die monathliche Vorruͤckung 
des Apſidenpunkts, was giebt die ſeit der letzten Erd⸗ 
ferne verfloſſene Zeit? ſo findet man den jetzigen Ort 
der oberen Abſide, ö 

Nach dieſen Regeln hat man in den Mondtafeln 
die Standlänge des Erdfernpunktes oder der obern 
Apfide, für den Anfang jedes Jahres angegeben, naͤm⸗ 

Sternkunde, ster Band. P lich 
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lich bei Schaltjahren fur den Mittag des rten Januars, 
und bei gemeinen Jahren fuͤr den Mittag des vorher⸗ 
gehenden legten Dezembers, (H. XXIII. 5. 22.) 


6. 16. 
Die Ekzentrizitaͤt der Mondbahn finden. 


Man beobachte waͤhrend eines Monats den 
Durchmeſſer des Mondes am Horizonte, damit ſeine 
Standhöhe keine Irrung verurſache, und auch in 
horizontaler Richtung ($. 8. Man nehme einige 
der groͤßten beobachteten Durchmeſſer, und ſuche durch 
Einſchalten (H. XVII.) den allergroͤßten. Eben ſo 
ſuche man mittelſt der kleinſten beobachteten den aller⸗ 
kleinſten. i 


Nun ſei D der groͤßte und d der kleinſte Durch⸗ 
meſſer, naͤmlich in Gradtheilen, ſo verhaͤlt ſich die 
Entfernung des Mondes von der Erde in der Erdferne 
zur Entfernung in der Erdnaͤhe, wie fin z D zu fin 
2 d. (5. 7.). Es werde nun die große Axe der Mond⸗ 
bahn = 1 geſetzet, fo muß fie nach dem Verhaͤltniſſe 
von fin 3 D zu fin 5. d getheilet werden. Die Pros 
porzion 

(fin 4 D ＋ ſin d): ſin 1 D:: 1: X 
in 4 D 
ſin 2 D ＋ ſin 2 d 
als den groͤßten Ag Der kleinere iſt 
n 4D 


giebt x = 


fin 5 ＋ Inn 1 d 
d 3 
FCC 
Die Ekzentrizitaͤt iſt gleich den größten Theile weniger 
der halben Hauptaxe, alſo 


; Ekxzen⸗ 
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= fin Z D 
Ekzentrizitaͤt = ED A 2 
BR fin 2 D-+- fin 2 d 
2 (fin 3 D fin 3 q). 


Alles dieſes in der Vorausſetzung, daß die Hauptaxe 
= 1 ift; wird fie durch eine andere Zahl ausgedrückt, 
fo muß die Ekxzentrizitaͤt mit derſelben multiplizirt 
werden. 

Nachdem man ſehr oft die Ekzentrizitaͤt des Mon⸗ 
des aus Beobachtungen geſchloſſen, und das Mittel 
daraus genommen hat, ſo hat man gefunden, daß 
die mittlere Entfernung oder die halbe Axe der ange⸗ 
nommenen Ellipſe, die der Mond beſchreibet, ſich zur 
Exkzentrizitaͤt verhält, naͤchſtens wie 1 zu 0,055, oder 
wie 1000 zu 55, oder wie 200 zu 11, fo daß die 
Ekzentrizitaͤt ohngefaͤhr den 18ten Theil der mittleren 
Entfernung ausmachet. 

Jedoch iſt die Ekzentrizitaͤt veraͤnderlich, wie 
wir weiter uuten ſehen werden. i 


i NY 17. 

Der Mond laͤuft in einer Bahn, welche die 
Ekliptik in zwei gegenuͤber ſtehenden Punkten durch⸗ 
ſchneidet, und hat alſo einen aufſteigenden und nie⸗ 
derſteigenden Knoten, wie die Planeten (H. XXIV. 
§. 12). Der aufſteigende Knoten wurde von den 
alten Aſtronomen Drachenkopf, und der niederſtei⸗ 
gende Drachenſchweif genannt. Die Erfahrung 
lehret, daß die Knoten des Mondes eine Bewegung 
haben, ſo daß, wenn der Mond in einem Monate 
die Ekliptik in einer gewiſſen Stelle durchſchnitten hat, 
er dieſelbe im folgenden Monat nicht an derſelbigen 
Stelle durchſchneidet. Der Zeitraum, den der Mond 
gebrauchet, von einem ſeiner Knoten bis wieder zum 

P 2 gleich⸗ 
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gleicharmigen Knoten zu gelangen, heißt ein drakon⸗ 
tiſcher Monat, (vom Drachen, deſſen Kopf und 
Schweif beiden Knoten ihren Namen geliehen hatten). 
Man kann ihn auch einen knotenmaͤßigen Monat 
nennen. | 


g. 18. 


Aufgabe. 


Es foll die Dauer des knotenmaͤßigen 
Monats und die Bewegung der Mondesknoten 
gefunden werden. 


Wenn man die Standbreite des Mondes fleißig 
beobachtet, und die Zeitpunkte bemerket, da ſie null 
wird, ſo hat man den Zeitpunkt, da der Mond im 
Knoten iſt. Wiederholet man dieſes mehrmal, fo 
laͤßt ſich daraus ſchon die Dauer des drakontiſchen 
Monats ohngefaͤhr ſchließen. Noch mehr Genauig⸗ 
keit gewähren die Mondfinſterniſſe. Wenn der Mond 
bei einer Finſterniß gerade im Knoten iſt, ſo wird er 
ganz verfinſtert; und bei gleichen Entfernungen vom 
Knoten iſt die Verfinſterung gleich. Wenn man alfo 
eine von den Alten beobachtete Mondfinſterniß mit 
einer neueren von gleicher Groͤße vergleichet, mittelſt 
der ohngefaͤhr bekannten Dauer eines knotenmaͤßigen 
Monats die Anzahl ſolcher Monate folgert, die in 
der Zwiſchenzeit verfloſſen ſind, und die Zwiſchenzeit 
durch dieſe Anzahl dividiret, ſo bekoͤmmt man ſehr 
genau die verlangte Dauer eines knotenmaͤßigen Mo⸗ 
nats. Man hat gefunden 27 Tage, 5 Stunden, 5 
Minuten, 36 Sekunden. 

Bei den monatlichen Beobachtungen des Durchs 
ganges durch den Knoten, wird man die Stan dlaͤnge 
des Mondes jedesmal da er durch den Knoten gehet, 
bemerken; und daraus erſehen, daß der Knoten zuruͤck, 

das 
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das heißt der Ordnung der Zeichen in der Ekliptik zu⸗ 
wider, gehet. Wenn man nun ſchon ziemlich genau 
die Quantitaͤt dieſer rückläufigen Bewegung gefunden, 
und fuͤr Jahre und Jahrhunderte beſtimmt hat; ſo 
kann man verſuchen, ob ſie mit den Orten ſtimmet, in 
welchen der Mond ſich bei den Finſterniſſen befunden 
hat, aus welchen man die Dauer des knotenmaͤßigen 
Monats hergeleitet hat, naͤmlich ob der Knoten von der 
aͤlteren Finſterniß bis zur neueren wirklich um ſo viel 
zuruͤckgelauſen iſt, als es die vorlaͤufige Angabe mit 
ſich bringet, wo nicht, ſo muß dieſe verbeſſert werden. 
Man hat gefunden, daß das Zuruͤcklaufen des Kno⸗ 
tens in Betrachtung der Fixſterne täglich 3 Gradminu⸗ 
ten 10/7618 und in Betrachtung des Fruͤhlings⸗ 
punktes 310/6386 beträgt. Woraus ſich ohne viele 
Muͤhe das Zuruͤcklaufen in jedem gegebenen Zeitraume 
berechnen läßt, Ohngefaͤhr in 18 Sonnenmonaten 
beträgt es 1 Zeichen oder 30 Grad, und in 18 gemei⸗ 
nen Jahren und 228 Tagen gehet der Knoten um den 
ganzen Himmel herum. 

Zuſatz. Wenn man weiß, mit welcher Ge 
ſchwindigkeit der Knoten in der Ekliptik zuruͤck gehet, 
und wenn man nur einen Zeitpunkt genau beobachtet 
hat, da der Mond im Knoten war, ſo laͤßt ſich leicht 
der Zeitpunkt aller folgenden und vorhergehenden 
Durchgaͤnge durch den Knoten finden. Ferner wenn 
man weiß, wie viel Zeit ſeit dem letzten Durchgange 
durch den aufſteigenden Knoten verfloſſan iſt, und an 
welcher Stelle der Ekliptik der letzte Dütchgang durch 
den Knoten geſchah, ſo laͤßt ſich leicht berechnen, an 
welcher Stelle der Knoten ſich jetzt befindet. Naͤmlich 
man ſaget: 1 Tag giebt 3’10”6386, was geben die 
verfloſſenen Tage? Was herauskoͤmmt, wird von 
der erwähnten Stelle der Ekliptik ſubtrahiret, nach⸗ 
dem man dieſe Stelle noͤthigen Falls um 360“ ver: 

5 P 3 geößert 
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groͤßert hat. Durch ſolche Mittel iſt man in den 
Stand geſetzet worden, in den Mondtafeln den Ort 
des Knotens fuͤr den Anfang jedes Jahres aufzuzeich⸗ 
nen. Auch hier wird das Jahr, wenn es ein gemei⸗ 
nes iſt, vom Mittage des vorhergehenden zıten Des 
zembers an, und wenn es aber ein Schaltjahr iſt, vom 
Mittage des ıten Januars gerechnet. 


Anmerkung. Die Beobachtungen mittelſt welcher 
man die Bewegung der Knoten beſtimmet, muͤſſen 
eigentlich auf den Mittelpunkt der Erde zurück 
geführet werden; denn dort erſcheinet der Mond in 
der Ekliptik, wenn er wirklich darinn iſt. Es ſoll 
im folgenden Hauptſtuͤcke gelehret werden, wie 
dieſes geſchiehet. Unterdeſſen darf man nur anneh⸗ 
men, daß die Beobachtungen in ſolchen Erdſtrichen 
gemacht worden, wo man den Mond gerade im 
Zenith haben kann, und zu ſolchen Zeiten, wo er 
wirklich im Zenith war. Denn in dieſem Falle 
ſiehet der Zuſchauer den Mond in derſelbigen Lage, 
wie er ihn aus dem Mittelpunkt der Erde ſehen 
wuͤrde, weil er mit dem Mittelpunkte der Erde und 
mit dem Monde in einer geraden Linie iſt. 

9. 19. 
Aufgabe. 


Es ſoll die Neigung der Mondbahn gegen 
den Sonnenkreis (Ekliptik) gefunden werden. 


Zu dieſem Ende muß man fleißig die Standbreiten 
des Mondes beobachten. Die groͤßte derſelben iſt zu⸗ 
gleich das Maaß des Winkels, welchen die Ebenen 
der Mondbahn und der Ekliptik mit einander machen. 

Nach vielen Beobachtungen hat man erkannt, 
daß die mittlere Neigung der Mondbahn gegen die 

Ekliptik 
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Ekliptik 5 849“ beträgt. Ich ſage die mittlere; 
denn wir werden bald ſehen, daß dieſe Neigung veraͤn⸗ 
derlich iſt. i s 


Anmerkung. Auch hier wie bei der vorhergehenden 
Aufgabe muͤſſen die Beobachtungen auf dem Mit⸗ 
telpunkt der Erde zurück gefuͤhret werden. Wer 
aber damit noch nicht Beſcheid weiß, darf ſich nur 
unterdeſſen vorſtellen, daß die Beobachtungen 
irgendwo in der heißen Zone, und immer lothrecht 
unter dem Monde gemacht worden, weil in dieſem 
Falle die auf der Oberflaͤche der Erde beobachtete 
Lage des Mondes mit derjenigen einerlei iſt, die 
man aus dem Mittelpunkte der Erde bemerken 
wuͤrde. 


9. 20. 


Es ſcheinet daß wir nun alles haben, was wir zur 
Berechnung des Mond⸗Ortes am Himmel gebrauchen; 
denn wir wiſſen die Ekzentrizitaͤt und Neigung ſeiner 

Bahn; wir ſind im Stande, fuͤr jeden Zeitpunkt den 
Ort der oberen Apſide und des Knotens anzugeben; 
wir kennen auch die Zeit des anomaliſtiſchen Monats 
oder der anomaliſtiſchen Umlaufszeit. Mit dieſen 
gegebenen Groͤßen haben wir im vorigen Hauptſtuͤcke 
gelehret, den Ort eines jeden Planeten am Himmel 
zu berechnen. Allein nachdem man es mit dem Monde 
verſuchet hat, iſt gefunden worden, daß bei dieſem 
Weltkoͤrper der nach den gewöhnlichen Regel, und in 
der Vorausſetzung einer elliptiſchen Bahn berechnete 
Ort des Mondes in ſeiner Bahn noch ſtark von dem 
aus Beobachtungen gefolgerten abweichet. Yu den 
Quadraturen, wenn es ſich trifft, daß der Mond zu⸗ 
gleich go von feiner Erdſerne abſtehet, iſt der Irr⸗ 
thum am größten, und gehet bis zu 1° 20, In den 

9 4 Syzy⸗ 
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Syzygien oder Verbindungen hingegen, wenn der 
Mond zugleich in feiner Erdferne oder in feiner Erd⸗ 
naͤhe iſt, iſt der Irrthum nicht merklich. Um dieſes 
zu erklaͤren hat man angenommen, daß die Ellipſe 
des Mondes ſich verlaͤngert und verkuͤrzet, und daß 
ſich ihre Abſidenlinie zugleich verruͤcket. 


Naͤmlich, es ſei T die Erde, Lider Mond, TC die 
mittlere Ekzentrizitaͤt der Mondbahn, TA die groͤßte, 
TB die kleinſte. Man nimmt an, daß während daß 
der Brennpunkt der Mondbahn in J bleibet, ihr Mit⸗ 
telpunkt einen Kreis AGB um C herum beſchreibet, 
und deſſen Peripherie monatlich 2 mal durchlaͤuft. Er 
ſei z. B. in G, fo iſt die Ekzentrizitaͤt TG. Sie nimmt 
ab, bis daß der Mittelpunkt in B gekommen iſt; dann 
nimmt ſie wieder zu, bis daß ſie in A am groͤßten 
wird. Die Lage der Apſidenlinie, nach der bekannten 
Bewegung der Abſiden ($. 18. Zuf. II.) ſollte in TA 
ſeyn, ſie iſt aber zum Beiſpiel in 16, und machet mit 
der mittleven den Winkel GTA; dieſer wird erſt groͤ⸗ 

. ßer, 
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ßer, dann kleiner, dann null, dann wieder groͤßer, 
dann wieder kleiner, dann null. N 

In A und in B hat alfo die Abſidenlinie ihre 
mittlere Lage, die Ekzentrizitaͤt iſt aber groͤßer oder klei⸗ 
ner als die mittlere; hingegen 90° von A und B iſt 
die Ekzentrizitaͤt ohngefaͤhr der mittleren gleich; Binz 
gegen iſt dort der Abſtand der wahren Abſidenlinie 
von der mittleren am groͤßten. 

Dieſe Bewegung, mittelſt welcher der in der 
elliptiſchen Hypotheſe berechnete Ort des Mondes 
in ſeiner Bahn verbeſſert werden muß, wird die 
Evekzion oder Erhoͤhung genannt, weil ſich der 
Mittelpunkt der Mondbahn und folglich auch der Erd⸗ 
fernepunkt erhoͤhet, oder von der Erde eutfernet, 
und ſich dann wieder erniedriget; die ganze Ellipſe 
wird bald länger bald kurzer. 


§. 21. 


Aufgabe. 


N Die aus der Erhoͤhung entſtehende Abglei⸗ 
chung des Mondes finden. 
e Vorbereitung. 
Es kann ACLT für die Hälfte der Abgleichung 
des Mittelpunkts gelten. Denn wenn man aus T 
den Vektor IL und aus dem andern hier nicht ange⸗ 
deuteten Brennpunkte ebenfalls einen Vektor nach L. 
ziehet, ſo bildet jener, nach der einfachen elliptiſchen 
Hypotheſe (H. XXIII. §. 8. Anm.) mit der Abſiden⸗ 
linie einen Winkel, welcher dem mittleren Vorlaufe 
(mittleren Anomalie) gleich iſt. Der Vektor 
aber macht mit derſelbigen Linie den wahren Vorlauf, 
und der Winkel bei L iſt dann der Unterſchied beider 
Vorlaͤufe oder die Abgleichung des Mittelpunktes. 
P 5 Folglich 


ı 
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Folglich kann, wie geſaget, CLI für die Hälfte 
dieſer Abgleichung gehalten werden. 

Aus aͤhnlichen Gründen iſt GLI die Hälfte der 
Abgleichung, wenn man nicht von der mittleren Ekzen⸗ 
trizitaͤt ſondern von der jetzigen wirklichen und von der 
jetzigen Lage der Abſidenlinie ausgehet. 

Der Winkel CL iſt der unterſchied beider hal⸗ 
ben Abgleichungen, oder der halbe Unterſchied beider 
Abgleichungen, und alſo die Wirkung der Erhoͤhung. 

Nun lehret die Erfahrung, daß dieſe hypothe⸗ 
tiſche Theorie am beſten mit den Beobachtungen ſtimmet, 
wenn man jedesmal den Winkel ACG doppelt fo groß 
machet, als der Abſtand zwiſchen der Sonne und der 
mittleren Erdferne des Mondes iſt. 

Die Erfahrung lehret ferner, daß der gedachte 
Unterſchied zwiſchen beiden Abgleichungen bis zu 1“ 
a0 gehet, und alſo die Hälfte oder der Winkel CLG 
bis 40°. 

Der Winkel CLG wird am größten und — 40° 
wenn LC gegen EG ſenkrecht, und alſo der Winkel 
LCC ein rechter iſt; wird dieſer aber ſchief, ſo nimmt 
ACL G ab. 

Man faͤlle GD gegen LC ſenkrecht, ſo verhalten 
ſich ſolche Winkel wie CLG, weil fie klein find, und LG 
ohngefaͤhr unveraͤndert bleibet, naͤchſtens wie ihre Si⸗ 
nus 6D. Dieſe aber find zugleich die Sinus der 
Winkel CD für den Halbmeſſer GC. Es ſeien 
demnach A und A zwei Werthe des Winkels CLG und 
es feien + und J die zuſtimmenden Werthe des Wins 
tels GCD, fo ift 

A: N:: fin 4: ſin 


Wen 4 40!, ſo iſt Fein rechter Winkel und fin 
1, alſo 
40; N:: 1; ſin 
daher 
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daher i 
Xx == 40 fin . 
Nun iſt V= CD = ACL—ACG, Ferner iſt 
ACH. ATL TLC, und es iſt ATL. der wahre Vor: 
lauf des Mondes, und TLC die halbe Abgleichung 
der Bahn. Alſo iſt AACL = dem wahren Vorlaufe 
nebſt der halben Abgleichung, und v (= ACL — 
ACG) iſt gleich dem wahren Vorlaufe, nebſt der 
balben Abgleichung der Bahn, weniger dem doppel⸗ 
ten Abſtande der Sonne von der oberen Abſide des 
Mondes. Dieſes giebt demnach, wenn wir fuͤrs 
erſte die halbe Abgleichung der Bahn weglaſſen 
Vorl. C— 2 Abſt. O Erdf. C a 
Nun iſt Vorl. C = Ort C — Ort Erdf. C 
2 Ort ( Ort ( Ort Erdf. C 
und Abſt. O Erdf. C = Ort O — Ort Erdf. C 
tauſchet man dieſe Werthe ein, ſo koͤmmt 
J 2 Ort ( Ort (- Ort Erdf. C 
— 2 Ort O + 2 Ort Erf. C 
= 2 (Ort C Ort O) — (Ort C — Ort 
Erdf. C) 
Nun iſt Ort C — Ort O = Abſtand CO 
und Ort C — Ort Erdf. C = Vorlauf C, alfo 
2 Abſtand CO — Vorl. C | 
Hierzu kommt nun noch die halbe Abgleichung 
alſo iſt 5 
= Abſt. CO — wahr Vorl. C 2 Abg. 
der B. folglich . 
Nr 40 ſin (2 Abſt. CO- w Vorl. C! Abg. 
der B.) RR 
Dieſes ift demnach die halbe Gleichung, welche 
aus der Erhohung oder Evekzion entſtehet. Für die 
ganze ſetzet man 80“ ſtatt 400, 
Auf⸗ 
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Auf löſung. 


Die Abgleichung wegen der Erhöhung oder Evek⸗ 
zion betraͤgt, wie eben jetzt gefunden worden. 

30“ ſin (2 Abſt. CO VC 1 Abg. B.) 

Durch einen anderen Weg haben andere Mathe: 
matiker heraus gebracht ) 

go! fin (2 Abſt. CO — Vorl. C) 
wo die halbe Abgleichung der Bahn wegbleibet, und 
unter dem Vorlaufe verſtehen ſie den mittleren. 

Jauſatz. In den Syzygien, wenn der Mond 

zugleich in feiner Erdferne oder Erdnaͤhe iſt, verſchwin⸗ 
det die Abgleichung wegen der Evekzion gaͤnzlich; denn 
alsdann iſt Abſt. CO = o oder = 180° und w V. 
(So oder = 180°, alſo giebt die Formel 80“ fin o, 
oder 80’ fin 3605 oder go’ fin & 180° nnd alles dieſes 
iſt :. 

e In den Quadraturen hingegen, wann es ſich 
trifft, daß der Mond zugleich 90° oder 2705 von feiner 
Erdferne abſtehet, ſo it Abſt. CO Roder = 3 R 
(rechte Winkel), und w. V. C= R oder = 3 R, 
alſo gilt 2 Abſt. CO — w. V. C. 


das heißt entweder 


. 2 R — ıR=ıR 
oder 2 R — 3 R - IR 
oder 6R - ıR=5;R 


oder 6R — 3 R 3 R 


In allen Fällen iſt der Sinus = 1 und die Ab⸗ 
gleichung wegen der Evekzion machet 80“ oder 1? 20“. 
Sie iſt alſo die größte mögliche. In andern Fällen 
iſt fie kleiner. 


§. 22. 
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K . 


Nachdem man den Ort des Mondes in ſeiner 
Bahn mittelſt einer Ellipſe und der Evekzion beſtimmet 
batte, fand ſich, daß dieſe beiden Mittel noch nicht 
hinreichend waren, und daß die berechneten Oerter des 
Mondes in ſeiner Bahn immer noch von den wirkli⸗ 
chen abwichen. Der Irrthum war immer am groͤß⸗ 
ten in den Oktanten, das heißt, wann die Sonne 
45,135,225, und 315 vom Monde entfernet war. 
Hingegen in den Quadranten, das heißt in den Syzy⸗ 
gien und Quadraturen war faſt kein Unterſchied zu 
merken. Der größte belief ſich nach einigen Aſtrono⸗ 
men auf 51 Minuten, nach anderen nur 40.30“, nach 
den neueften Beſtimmungen aber betraͤgt er nur 
3541“. Ulm ihn zu finden, muß man in den Oktan⸗ 
ten den Ort des Mondes genau beobachten, und ihn 
mit Zuziehung der Evekzion berechnen. Der Unter⸗ 
ſchied iſt alsdann der groͤßte ſeiner Art. Uebrigens 
giebt man dieſer Abweichung der Beobachtung von 
der Rechnung oder dieſer neuen Ungleichheit des Mon⸗ 
des den Namen der Deriszion. 


$, 23. 
Auf gabe. 


Aus dem gegebenen Abſtande des Mondes 
von der Sonne, ſoll die Variazion des Mon⸗ 
des gefunden werden. 

Aus der Erfahrung bat man folgende Regel 
abſtrahiret: f 
Wie ſich der Sinustotus verhaͤlt zum Si⸗ 
nus des doppelten Abſtandes zwiſchen Mond 
und Sonne, ſo verhält ſich die größte Varia⸗ 
3ion zur verlangten. 


Afe 


* 
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Alſo, wenn wir dieſe mit x bezeichnen, fo iſt 

1 : ſin 2 Abſt. C O:: 3541" ı x 
daher x = 35’41” fin 2 Abſt CO. 

Hier wird x am größten, wann fin 2 Abſt. 
CO= 1, das heißt wann 2 Abſt. CO —R (einem 
Rechten) oder = 3 Roder = 5 Roder = 7 R, und 
alſo Abſt. CO 2 Roder = 11 Reder = 22 R, 
oder = 35 R, nämlich wann Abſt. COD a4s oder = 
135°, oder = 225 oder = 3155. 

Hingegen wird x o, wann fin 2 Abſt. CO 
= o, das heißt, wann 2 Abſt. CO = 0° oder — 
2 Roder = 4 Roder = 6 R, und alſo Abſt. CO 
= o, oder 1 R oder 2 Roder 3 R, das heißt, die 
Variazion wird null in den Vollmonden und den Qua⸗ 
draturen. N 

Noch iſt wohl zu merken, daß die Variazion 
vom Neumonde bis zum Vollmonde negativ, von da 
aber bis wieder zum Vollmonde poſitiv iſt, im erſten 
Falle alſo vom Orte des Mondes ſubtrahiret, im an⸗ 
dern hingegen zu demſelben addiret werden muß. 


* 


§. 24. 


Nachdem man die Variazion bei der Berechnung 
des Mond: Ortes in feiner Bahn mit in Unſchlag ger 
nommen hatte, ſo fand ſich, daß die Rechnung mit 
der Beobachtung nur im Januar und Julius ſtimmete, 
im uͤbrigen Theile des Jahre aber ſich davon entfernte, 
hauptſaͤchlich im März und im September, und zwar 
um 11 Minuten und einige Sekunden. (Heut zu 
Tage nimmt man an, 1187/6). Daraus ſchloß man, 
daß der Ort der Sonne, oder eigentlich ihre damit 
verbundene groͤßere oder kleinere Entfernung von der 
Erde auch auf den Mond Einfluß hat. Die daraus 
entſtehende Abgleichung oder Verbeſſerung der Rech⸗ 

8 nung 
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nung wird die jaͤhrliche Abgleichung genannt, weil 
ſie alle Jahre in derſelbigen Ordnung ab und zunimmt. 


S. 25. 
Aufgabe. 
Die jährliche Abgleichung des Mondes 


finden. f . 
Die Erfahrung giebt folgende Regel an die 
Hand: wie ſich der Sinustotus verhaͤlt zum 
doppelten Sinus des mittleren Vorlaufes (ano- 
malie) der Sonne, ſo verhaͤlt ſich die groͤßte 
jährliche Abgleichnng zur verlangten, das heißt 
jaͤhrl. Abgl. = 11,8% X 2 fin mittl. Vorl. © 
oder jaͤhrl. Abgl. 22’16”12 fin mittl. Vorl. O 


Die jährliche Abgleichung wird am größten, 
wann fin. mittl. Vorl. O = 1, das heißt, wann 
mittl. Vorl. O = 90° oder = 2701, alſo 3 und 9 Mo: 
nate nach dem die Sonne in der Erdferne geweſen 
iſt, naͤmlich am Ende der Monate Maͤrz und Septem⸗ 
ber. Bei 270° iſt der Sinus negativ, und alſo wird 
auch die jaͤhrliche Abgleichung hier, wie uͤberhaupt 
fuͤr mehr als VI Zeichen mittleren Vorlaufs, negativ. 

Hingegen wird die jährliche Abgleichung = o, 
wann fin. mittl. Vorl. O = o, das heißt, wann der 
mittl. Vorl. o, und = 1804, alfo zur Zeit, da 
die Sonne in ihrer Erdferne und in ihrer Erdnaͤhe iſt, 
naͤmlich am Ende der Monate Julius und Januar. 


8. 26. 


Seit dem die wechſelſeitige Anziehung der Sonne, 
des Mondes und der Erde genauer unterſuchet und in 
Rechnung gebracht worden, hat man Mittel gefunden, 
alle noͤthige Abgleichungen aus der Theorie, mit Zu⸗ 

1 ziehung 
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ziehung der Erfahrung zu entdecken, ohne ſich bloß 
an der Erfahrung zu halten, und dieſe durch immer 
neue Hypotheſen zu erklären, wie es ſonſt geſchah. 
Auf dieſem neuen Wege hat man außer den alten Ab⸗ 
gleichungen noch eine große Anzahl neuerer entdecket, 
die zwar minder betraͤchtlich, aber doch zur ſchaͤrferen 
Beſtimmung des Mond: Ortes noͤthig find. Von 
allen dieſen Abgleichungen wollen wir in der Folge ein 
mehreres ſagen, wann wir durch die noch vorzutragen⸗ 
den Lehren in den Stand geſetzet ſein werden, die 
wechſelſeitige Anziehung gehoͤrig in Anſchlag zu brins 
gen. Unterdeſſen find die vier angeführten Abgleichun⸗ 
gen, naͤmlich die Abgleichung der Bahn, die Er⸗ 
hoͤhung oder Evekzion, die Variazion und die 
jährliche Abgleichung, ſchon hinlaͤnglich den Ort des 
Mondes bis auf wenige Gradminuten zu beſtimmen. 
Man nennet ſie die vier großen Abgleichungen, 
oder die vier großen Ungleichheiten des Mondes. 


e 


Wenn man die Knoten des Mondes und die Nei⸗ 
gung ſeiner Bahn fleißig beobachtet, ſo findet ſich's, 
daß beide eine halbmonatliche Veraͤnderung leiden, 
und zwar ſo, daß dieſe Veraͤnderung zwar nicht in den 
Neu⸗ und Vollmonden, aber deſto mehr in den uͤbri— 
gen Zeiten merklich iſt. Dieſe doppelte Veraͤnderung 
der Knoten und der Neigung laͤßt ſich erklaͤren, wenn 
man annimmt, daß der wirkliche Pol der Mondbahn 
zweimal in jedem ſynodiſchen Monate um den mittleren 
Pol derſelben einen kleinen Kreis beſchreibet. 


Es 
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Es ſei MP die Ekliptik, A ihr Pol, el die 
mittlere Mondbahn und D ihr Pol. Durch A und D 
ziehe man den groͤßten Kreis ADPIMQA, fo iſt PI 
= AD = der mittleren Neigung der Mondbahn 
gegen die Ekliptik, nämlich 5° 849“. In R iſt der 
Knoten, ſo daß PR = IR = got. Nun gedenke 
man ſich um den Punkt D herum einen kleinen Kreis 
GFC, deſſen Halbmeſſer GD = 848“. 

N In dieſem Kreiſe laͤuft der wirkliche Pol der 

Mondbahn herum, fo daß, wenn er 3. B. in F iſt, 
und man PD ziehet, der Winkel ADF in Graden alle 
mal dem doppelten Abſtande des Mondes von der 
Sonne gleich ſei; es folger daraus, daß der wahre 
Pol der Mondbahn bei dem Neumonde in G iſt. 
Dann iſt der Punkt! dem P am nächften und die Nei⸗ 
gung am kleinſten. Im erſten Viertel iſt der Pol der 
Mondbahn in C, und der Punkt I am weiteſten von 

Sternkunde, ster Baud. Q 275 
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P, ſo daß alsdann die Neigung am groͤßten iſt. Im 
Vollmend iſt der Pol der Mondbahn wieder in G und im 
letzten Viertel in C. Mit einem Worte, nach dieſer 
Hypotheſe iſt die Neigung in den Neu- und Vollmon⸗ 
den am kleinſten, und in den Quadraturen am groͤß⸗ 
ten. Der ganze Unterſchied beträgt GC oder 2 GD, 
oder 2 mal 848“ = 1736“. Uebrigens bleibet der 
mittlere Ort des Knotens Rin den Neu: nnd Vollmon⸗ 
den und Quadraturen unverruͤcket. Nur der Winkel 
PRI ift in den Neu- und Vollmonden kleiner als in 
den Quadraturen. . 
Geſetzet nun aber der Pol der Mondbahn befinde 
ſich weder in G noch in C, ſondern irgendwo in F. 
Durch den Pol A der Ekliptik und den Pol F der ietzi⸗ 
gen Mondbahn ziehe den größten Kreis AST, wel— 
cher die Ekliptik in S und die veränderte Mondbahn 
KTL in T ſchneidet. So iſt wiederum ST (SAF) 
die jetzige Neigung der Bahn, und wenn man SU, 
und TU = 90° nimmt, fo iſt U die neue Stelle des 
Knotens, und es it RU=SP, weil RP = SU= 
90°, und RS ein gemeinfihafelicher Theil beider Qua⸗ 
dranten iſt. 
Je mehr der Punkt F ſich vom Punkt A entfer⸗ 
net, je groͤßer werden AF und ST. Je weiter F 
vom Kreiſe ADP lieget, deſto größer werden SP und 
RU, Wenn man alſo den Punkt F in Gedanken in 
ſeiner Kreislinie waͤhrend eines ſynodiſchen Monats 
zweimal herum fuͤhret, ſo wird man finden, daß die 
Neigung der Bahn vom Neumonde bis zum erſten 
Viertel zunimmt, von da bis zum Vollmonde abs 
nimmt, dann bis zum letzten Viertel zunimmt und 
endlich bis zum Neumonde abnimmt. Was den 
Knoten betrift, ſo wird man finden, daß er vom Neu⸗ 
monde bis zum erſten Viertel erſtlich ruͤckwaͤrts und 
dann wieder vorwaͤrts ‚gebe, fo daß er fich wieder im 
feiner 
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ſeine mittlere Stelle begiebt. Vom erſten Viertel 
bis zum Vollmonde gehet er auf der anderen Seite des 
Punktes K erſt vorwaͤrts, dann ruͤckwaͤrts, und er⸗ 
reichet wieder ſeinen Ort. Vom Vollmond bis zum 
letzten Viertel gehet er wie vom Neumonde bis zum 
erſten Viertel, endlich vom letzten Viertel bis zum 
Neumonde gehet er wie vom erſten Viertel bis zum 
Vollmonde. g ö 
Im ſphaͤriſchen Dreiecke ADF iſt AD — 5? 8’49” 
F == 8/48” und AA DF iſt allemal gleich dem dop⸗ 
pelten Abſtande des Mondes von der Sonne. Alſo 
laͤßt ſich AE (= ST) das heißt, die jedesmalige Nei⸗ 
gung der Bahn und DAF (= Arc PS Arc RU) 
das heißt, die Abgleichung des Knotens berechnen. 
Die groͤßte Abweichung des Knotens findet ſtatt, 
wann der Kreis AFT den Kreis GFC bloß beruͤhret, 
und alſo DF gegen Ak fenfrecht wird In dieſem 
Falle iſt AAFD ein Rechter, AD und DF find wie 
vorher gegeben. Es haͤlt alſo nicht ſchwer, ſo wohl 
den Winkel ADF als auch ADAF zu berechnen. Aus 
dieſer Rechnung ergiebt ſich, daß die groͤßte Abglei⸗ 
chung des Knotens, oder der größte Werth des Wins 
kels Dar, 1 46“ betraͤgt, und daß er dieſe Größe 
erreichet, wann AADF nicht viel von 90 Grad, alſo 
deſſen Hälfte nicht viel von 45“ unterſchieden iſt, das 
beißt in den Oktanten des Mondwechſels. 


Q 2 g. 28. 
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S. 8 
Aufgabe. 


Es ſoll die Abgleichung der Standbreite 
des Mondes gefunden werden. 


Es ſei IP die Ekliptik und A ihr Pol; Ol die mitt: 
lere Mondbahn und D ihr Pol; R ihr Knoten, DR 
ein Viertelkreis, welcher den Knoten der mittleren 
Mondbahn mit ihrem Pol verbindet; GEC der Kreis 
den der Pol der wahren Mondbahn um D herum ber 
ſchreibet; N der Mittelpunkt des Mondes; KNL die 
jetzige Lage der Mondbahn; E ihr jetziger Pol. Ziehe 
die Bögen größter Kreiſe NA, ND, NE. Sie wer⸗ 
den die Ekliptik irgendwo in X durchſchneiden, und 
zwar in Punkten, die ſo nahe an einander liegen, daß 
NX für eine einzige gerade Linie gelten kann. Verlaͤn⸗ 
gere NE jenſeit E, und aus D fälle DM ſenkrecht ger 
gen dieſe Verlaͤngerung. 

Laßt 
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Laßt uns jetzt das kleine Dreieck MDE betrach⸗ 
ten. Es kann wegen ſeiner Kleinheit fuͤr geradlinig 
gehalten werden, und iſt bei Mrechtwinkelig, fo daß 
ME = DE ſin EDM. Nun iſt EDM = AEDA— 
AADM. Ferner iſt AEDA vermoͤge des vorigen Pa: 
ragraphs allemal gleich dem doppelten Abſtande zwi⸗ 
ſchen Sonne und Mond. Was AADM betrift, fo 
iſt er das Komplement des Winkels MDR; denn weil 
AD durcht die Pole A und D der groͤßten Kreiſe IP 
und Ol gehet, fo ſchneidet AD beide Kreiſe 90“ von 
ihrem gegenfeitigen Durchſchnitte R; alſo betragen GR 
und AADR 90%, folglich AADM = ADR MDR S 
Compl. MDR. Der Winkel XDR iſt auch das Kom⸗ 
plement des MDR, weil XD M für einen rechten Wins 
kel gelten kann. Alſo iſt ADM = AX DR. Es iſt 
aber in Graden XDR = XR dem Abſtande des Mon: 
des vom Knoten, oder dem argumento latitudinis, oder 
der Foͤrderung wie wir es genannt haben (H. XXIV. 
$. 17), alſo iſt auch AADM der Foͤrderung gleich. 

Da nun AEDM = AADE — AADM, fo iſt 
AEDM = 2 Abſt. OC — Förder, C, und alfo 
ME = ED. fin (2 Abſt. OC — Foͤrd. C) und da 
ED 848“, fo it ME= 848“ fin (2 Abſt. OC 
Foͤrd. C) i 748 

Nun iſt ferner ME = XN. Denn es iſt faſt 
DX = ME =- EX, weil das Dreieck DXM faſt gleich⸗ 
feitif iſt. Daher iſt ME = DX — EX. Nun iſt 
DX EN, (beide Viertelkreiſe): alſo if ME = 
EN — EX XN. Folglich iſt auch XN = 8/48 
Fin (2 Abſt. Oc — Foͤrd. C). Es gehoͤret aber XN, 
wie ſchon bemerket worden, ſo wohl zum Bogen AN 
als zu DN und MN. Alſo iſt XN = AN AX = 
(A ZN) —(AZ+-ZX) = ZN—ZX, das heißt, 

es iſt XN die Abgleichung der Standbreite. Alſo iſt 
endlich Abgl. Standb. = 8748“ fin (2 Abſt. OC — 
Foͤrd. C). Q 3 Anmer⸗ 
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Anmerkung. Man fieper hieraus, daß die Abglei⸗ 
chung der Standbreite geſchehen kann, ohne daß 
man gerades Weges die halbmonatliche Bewegung 
des Poles der Mondbahn und die daraus entſte⸗ 
hende Veränderung der Bahn-Schiefe und des 
Knotenpunktes, mit in die Rechnung ziehe; weil 
die Wiekung davon ſchon in der zuletzt angegebenen 
Formel begriffen iſt. 

Es ſcheinet, daß die halbmonatliche Ver⸗ 
ruͤckung des Knotens, und die Veränderung der 
Neigung auch auf die Redukzion zur Ekliptik Ein⸗ 

fluß baben ſollte. Aber man hat gefunden, daß 
der Einfluß dieſer beiden Größen ſich meiſten Theils 
aufhebet, daß der noch übrige kleine Unterſchied 
ganz verſchwindet, weun man die Variazion etwas 
verkleinert. Darauf iſt in der Formel (F. 23. 
Var C = 35/41” fin 2 Ab, CO ſchon Ruͤck⸗ 
ſicht genommen worden, weil ſonſt die beftändige 
Quantitat 35/41“ um etwa 23“ zu klein wäre, 


$ 20, 


Aufgabe. 

Die Standlaͤnge und Standbreite des Mon⸗ 
des finden, in ſo fern es mit Suͤlfe der vier 
großen Abgleichungen (F. 26) und der Abglei⸗ 
chung der Standbreite (F. 28) geſchehen kann. 
Maan ſuche fuͤr den gegebenen Zeitpunkt den Ort 
der Erdferne des Mondes, und mit Huͤlfe deſſelben 
die mittlere Anomalie ($. 18. Zuf. II.). 

Mit Huͤlfe der mittleren Anomalie und der ber 
kannten Ekzentrizitaͤt ($. 16 kann die wahre Anomalie 
gefunden werden, und zwar auf die naͤmliche Art wie 
bei der Erde gelehret worden (H. XXIII. §. 20), naͤm⸗ 
lich entweder mittelſt einer algebraiſchen Formel, oder 

5 mit⸗ 
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mittelſt ſchon fertiger Tabellen, worin für jede mittlere 
Anomalie des Mondes die Abgleichung des Mittels 
punktes enthalten ſei. N 

Man ſuche den jetzigen Ort des aufſteigenden 
Mondknotens (§. 18. Zuſatz); mittelſt dieſes und der 
bekannten Schiefe der Mondbahn ($. 19) wie auch 
des Ortes der Erdferne (§. 18. Zuſ. II.) läßt ſich der 
gefundene Ort des Mondes auf die Ekliptik reduziren, 
und alſo deſſen Standlaͤnge finden, wie bei den Pla⸗ 
neten gizeiget worden H. XXIV. $. 26). 

Suche fuͤr den gegebenen Zeitpunkt die Stand⸗ 
länge der Sonne (H. XXIII. 5. 20), dieſe Ziehe von 
der gefundenen Standlaͤnge des Mondes ab, ſo blei⸗ 
bet der Abſtand des Mondes von der Sonne. 

Jetzt berechne man die Formel (F. 21) 80° ſin 
(2 Abſt. CO - wV C: Abg. Bahn). fo erhält 
man die Wirkung der Evekzion oder. Erhöhung, 
Dieſe wird zur wahren Anomalie algebraiſch addiret, 
um dieſelbe zu verbeſſern. n 5 

Aus der verbeſſerten wahren Anomalie ſuche man 
wiederum die Standlaͤnge auf der Ekliptik, und ziehe 
davon den wahren Ort der Sonne ab, ſo bekoͤmmt 
man wiederum den Abſtand des Mondes von der 
Sonne, und zwar genauer als vorher. 

Nun berechne man die Variazion mittelſt der For⸗ 


mel ($. 23) 
3541“ ſin 2 Abſt. CO 

und addire ſolche zur wahren Anomalie, nachdem ſie 
ſchon durch die Evekzion verbeſſert worden, oder ſub⸗ 
trahire ſie von derſelben, je nachdem der Vollmond 
ſchon vorbei iſt oder noch kommen ſoll. 

Endlich berechne man noch die jaͤhrliche Abglei⸗ 
chung, naͤmlich 

22/6/12 fin mittl. Vorl. O 
umd addire dieſe Quantität zur wahren Anomalie nach⸗ 
, 2 4 - dem 


l 
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dem ſie ſchon durch die Evekzion und Variazion ver⸗ 
beſſert worden; oder man ſubtrahire ſie, falls der Si⸗ 
nus negativ wird. 8 
Nachdem alles dieſes geſchehen, ſo reduzire man 
die zuletzt gefundene wahre und dreimal verbeſſerte 
Anomalie auf die Ekliptik. So erhaͤlt man die Stand⸗ 
laͤnge des Mondes. 

Die Standbreite wird wie bei den Planeten bes 
rechnet (H. XXIV. f. 26. Und nachdem ſie gefun⸗ 
den worden, muß man ſie verbeſſern, mittelſt der 
Formel * 

8048“ fin (+ Abſt. CO — Foͤrd. C). 
wo der Abſtand zwiſchen Sonne und Mond, mit⸗ 
telſt der wirklichen Standlaͤngen beider Himmeiss 
Förper gefunden wird, und wo unter der Forderung 
des Mondes oder ar umentum latitudinis daſſel⸗ 
bige verſtanden wird, wie bei den Planeten 
(H. XXIV. S. 20, namlich die fo viel als moglich 
verbeſſerte wahre Anomalie, weniger die wahre Anos 
malie des Knotens. i 
Anmerkung. In der Folge wird man erfahren, wie 
die Standlaͤnge und Standbreite des Mondes noch 
viel genauer berechnet werden kann, und zwar durch 
einige Verbeſſerung der bisher angeführten großen 
Abgleichungen, und auch durch Einfuͤhrung eini⸗ 
ger ganz neuen Abgleichungen, 


§. 30. A 

Obgleich der Mond uns allemal einerlei Anficht 
barzubieten ſcheinet fo findet man doch durch genauere 
Beobachtungen, daß die Flecken, die dem Rande am 
naͤchſten ſind, bald verſchwinden, bald zum Vorſchein 
kommen, und daß wenn Flecken an einem Rande ver⸗ 
ſchwinden, andere gerade gegen über zum Vorſchein 
kommen. Dieſe Erſcheinung wird die 3 
N es 
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des Mondes (libratio lunae) genannt, weil der 
Mond dem Scheine nach einer Kugel gleichet, die ſich 
ein wenig bin und her drehet, und uns alſo nicht alles 
mal vollkommen dieſelbige Haͤlfte ihrer Oberflaͤche zei⸗ 
get. Dieſe Schwankung beträgt, wenn fie am groͤß⸗ 
ten iſt, wohl den achten Theil des ſcheinbaren Mond⸗ 
Durchmeſſers. Sie ruͤhret von mehreren Urſachen 
ber. 

1) Von der täglichen Umdrehung der Erde um ihre 
Axe und dem dadurch verurſachten Aufgehen, Steigen 
und Untergehen des Mondes. Wenn der Mond fuͤr 
mich aufgehet, und ich mir zugleich einen Zuſchauer 
im Mittelpunkte der Erde gedenke; wenn ich vom Mittel⸗ 
punkte des Mondes eine gerade Linie bis zu mir und zum 
andern Zuſchauer ziehe; wenn ich mittelſt zweier Ebenen, 
die ſenkrecht gegen dieſe beide Linien ſind, den Mond 
zweimal halbire: ſo entſtehen zwei der Erde zugekehrte 
Hälften des Mondes, deren eine fuͤr mich und die an⸗ 
dere für jenen Zuſchauer ſichtbar ift, und welche nicht 
ganz in einander fallen; ſo daß ich etwas ſehen kann, 
was er nicht ſieht; beim Untergange des Mondes ger 
ſchiehet das naͤmliche auf der entgegen geſetzten Seite 
des Mondes. Wenn der Mond gerade durch meinen 
Zenith ginge, ſo wuͤrden beide gedachte Linien und 
Ebenen in einander fallen, und ich ſaͤhe alsdann genau 
was der Zuſchauer im Mittelpunkte ſehen kann. Iſt 
aber der Mond zwiſchen dem Horizonte und dem Zes 
nith, ſo ſind beide gedachte Linien und Ebenen wie⸗ 
der von einander unterſchieden, jedoch weniger als am 
Horizonte: und ich fehe wiederum etwas welches der Mit⸗ 
telpuͤnktliche Zuſchauer nicht ſiehet; jedoch iſt der Uns 
terſchied deſto kleiner je weiter der Mond vom Hori⸗ 
zonte abſtehet. Wenn alſo der Mond vom Aufgehen 
bis zum Untergehen dem Mittelpunkte der Erde die⸗ 
ſelbige Hälfte feiner Oberfläche zukehret, fo ſiehet ein 

Q 5 Zu 
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Zuſchauer der ſich auf der Oberfläche der Erde befin⸗ 
det, bald oben bald unten etwas mehr oder weniger 
als aus dem Mittelpunkte der Erde geſehen werden 
koͤnnte. Und zwar beträgt die Neigung beider gedach⸗ 
ten Ebenen, und alſo auch der Bogen der ſie miſſet, ge⸗ 
rade ſo viel als der Winkel den die beiden Linien machen, 
oder als die Parallaxe des Mondes (H. XIX. §. 13). 

II) Die Schwankung des Mondes ruͤhret auch da⸗ 
her, daß dieſer Himmelskoͤrper ſich nicht immer in der 
Ekliptik befindet. Man nehme an, daß die Mond⸗ 
Are immer mit ſich ſelbſt parallel oder gegen die Eklip⸗ 
tik immer gleich geneiget bleibet, man gedenke ſich da⸗ 
bei, daß der Mond bald diſſeits bald jenſeits der Eklip⸗ 
tik geſchoben werde; man nehme einen Zuſchauer an 
der im Mittelpunkte der Erde iſt, ſo iſt klar, daß er, 
wenn der Mond in der Ekliptik iſt, einen gewiſſen 
Theil deſſelben ſehen wird; wenn der Mond noͤrdlich 
ſtehet, ſo verſchwindet etwas an der noͤrdlichen Seite 
deſſelben und es kommt etwas an der ſuͤdlichen zum 
Vorſchein; und eben ſo gehet es mit umgekehrte Na⸗ 
men, wann der Mond ſuͤdlich iſt. 

II Der Mond- Aequator hat, fo viel man aus 
den Beobachtungen ſchließen kann, eine Neigung von 
eiu Paar Graden gegen die Ekliptik. Geſetzt alſo er 
veraͤnderte ſeine Standbreite nicht, ſondern er liefe in 
der Ekliptik, fo fiele zwar die vorhergehende 
Urſache weg, indeſſen bliebe doch noch eine andere. 
Naͤmlich der Mond waͤre alsdann in Ruͤckſicht auf 
die Erde im naͤmlchen Falle wie die Erde in 
Betrachtung der Sonne (H. IV. $. 14). Die Erde 
kehret der Sonne nicht immer genau dieſelbige Haͤlfte 
zu, eben weil ihr Gleicher einen Winkel mit der Eklip⸗ 
tik machet, und ſo muͤſte es auch mit dem Monde ſein, 
wenn er in der Ekliptik ginge. Dieſe feine Schwan⸗ 


kung verbindet ſich mit der vorhergehenden; und bald 
. ver⸗ 
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vergroͤßert eine die andere, bald heben beide einander 
mehr vder weniger auf. 

IV. Die vornehmſte Urſache der Schwankung des 
Mondes iſt die Ungleichheit ſeiner Bewegung. Man 
pfleget anzunehmen, daß er ſich um ſeine Axe herum 
einfoͤrmig beweget; man weiß aber dabei, daß ſeine 
Winkelbewegung nicht einförmig iſt, und daß fie ſich 
nur auf eine mühſame Art durch mancherlei Abglei⸗ 
chungen berechnen läßt: (9. 28). Geſetzt der Mond 
beſchriebe mit gleichfoͤrmiger Bewegung eine Kreislinie, 
welcher die Erde zum Mittelpunkte haͤtte, und er dre⸗ 
bete ſich während der Zeit feines Umlaufes mit einfoͤrmi⸗ 
ger Bewegung um ſeine Axe die gegen ſeine Bahn ſenk⸗ 
recht waͤre, ſo iſt klar, daß man aus dem Mittelpunkte der 
Erde immer die naͤmliche Haͤlfte des Mondes ſehen würdet 


Denn es ſei J der Mittelpunkt der Erde, Meder Mit⸗ 
telpunkt des Mondes, ziehe TM, ſo iſt MO ein Halb⸗ 
meſſer des Mondes der jetzt dem Mittelpunkte der Erde 
zugekehret iſt. Geſetzt der Mond ſei in N gekommen, 
fo daß MN oder MIN — (zum Beiſpiel) 335 ſei. 
Ziehe NP mit MO parallel, fo iſt APNT = AMTN 
(als Wechſelwinkel) = 35°. Da die Umwaͤlzung eins 
foͤrmig und in eben ſo viel Zeit als der Umlauf geſchie⸗ 
het, ſo muß waͤhrend der Zeit da der Mond von ine 

18 
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bis N gekommen iſt, fein Radius MO 35° durchlau⸗ 
fen haben. Anſtatt alſo in der Lage NP mit MO pa⸗ 
rallel zu fein, iſt er in NR, indem PNRS 35? iſt, alſo 
iſt R derſelbige Punkt des Mondes, wie vorher O, 
woraus leicht zu erſehen, daß der Mond der Erde 
in der angenommenen Vorausſetzung immer dieſelbige 
Haͤlfte zukehret. 

Nach der einfachen elliptiſchen Hypotheſe (H. 
XXIII. b. 8.) wird der Mond aus dem anderen 
Brennpunkte ſeiner Ellipſe, wo die Erde nicht iſt, 
ohngefaͤhr fo gefeben, als wenn er einförmig ginge. 
Alſo zeiget er dort auch immer einerlei Anſicht, oder 
es iſt wenigſteus der Unterſchied ganz unbetraͤchtlich. 
Da wir aber in unſerem Brennpunkte nothwendig 
nicht ganz dieſelbige Haͤlfte des Mondes ſehen, die 
aus jenem leeren geſehen wird, ſo ſehen wir uͤberhaupt 
eine Hälfte feiner Oberfläche die ſich an den Raͤndern 
merklich veraͤndert. : 

Dieſe vierte Art der Schwankung ift am merk: 
lichſten; fie machet, daß bald der oͤſtliche bald der 
weſtliche Rand mehr oder weniger verſchwindet. Die 
beiden vorhergehenden Urſachen, nämlich die Veraͤn⸗ 

derung der Standbreite und die Schiefe des Mond; 
gleichers wirken etwas auf den nördlichen und füdlichen 
Rand. Die erſte Urſache, naͤmlich die Parallaxe wir⸗ 
ket, wenn der Mond am Horizonte iſt auf den oͤſtli⸗ 
chen und weſtlichen Rand; wenn er aber im Mittags- 
kreiſe iſt, auf den noͤrdlichen und ſuͤdlichen. 


2 5. 31. 

Was der Mond in Betrachtung der Erde iſt, 
das find alle Nebenplaneren (Satelliten, Trabanten) 
in Betrachtung der Hauptplaneten. Jupiter bat de⸗ 
ren vier, Saturn ſieben, und Uranus acht, ſo weit 
die Entdeckungen bis jetzt gehen. Man hat bemerket, 

5 daß 
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daß ſie keine ſo große Ungleichheiten als unſer Mond 
in ihren Bewegungen haben, und daß ihre Bahnen 
in Betrachtung der Hauptplaneten faſt kreisförmig 
ſind. \ 

Wenn man annimmt, daß ein Hauptplanet und 
ſein Nebenplanet aus der Sonne betrachtet werden, ſo 
befindet fich dieſer bald vor jenem bald hinter ihm. Wann 
er vor ihm, und zwar ganz oder beinahe in gerader 
Linie zwiſchen der Sonne und dem Hauptplaneten iſt, ſo 
nennet man dieſes die untere Zuſammenkunft des 
Nebenplaneten mit ſeinen Hauptplaneten. In dieſem 
Falle kann der Schatten des Nebenplaneten auf einen 
Theil des Hauptplaneten fallen, für welchen Theil als⸗ 
dann eine Sonnenfinſterniß ſtatt findet. Iſt hingegen 
der Nebenplanet jenſeit des Hauptplaneten und mit 
ihm und der Sonne ganz oder beinahe in gerader Linie, 
ſo heißt dieſes die obere Zuſammenkunft; alsdann 
kann es ſich treffen, daß der Schatten des Hauptpla⸗ 
neten auf den Nebenplaneten falle und ihn waͤhrend 
einer kurzen Zeit unſichtbar mache. Eine ſolche Be⸗ 
gebenheit wird eine Verfinſterung oder Finſterniß des 
Nebenplaneten genannt, 


9 330 
Aufgabe. 


Die ſynodiſche Umlaufszeit eines Neben⸗ 
planeten finden, das heißt die Zeit von einer 
oberen oder unteren Zuſammenkunft bis zur 
folgenden. 5 8 

Man beobachte fleißig die Verfinſterungen des 
Nebenplaneten, da er in dem Schatten des Haupte 
planeten und alſo in der oberen Zuſammenkunft iſt. 
Man wird leicht durch Beobachtungen finden, wie viel 
mal der Nebenplanet in der Zwiſchenzeit von einer 4 — 

n⸗ 
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finſterung bis zur anderen ſehr nahe hinter den Haupt⸗ 
planeten vorbeigegangen iſt, jedoch ohne verfinſtert zu 
werden. Und daraus laͤßt ſich die Anzahl der ver⸗ 
floſſenen Umlaͤufe und die Dauer eines ſynodiſchen Um⸗ 
laufes leicht ſchließen. Um ſicherer zu gehen, ver⸗ 
gleicht man viele und ſehr entfernte Beobachtungen. 


Anmerkung. Wann der Nebenplanet in der un⸗ 
teren Konjunkzion iſt, fo fälle manchmal der 
Schatten des Nebenplaneten auf den Hauptplaneten 
(S. 30), und wird durch gute Fernroͤhre als ein 
ſchwarzer Fleck geſehen. Auch durch dieſes Mittel 
läßt ſich die Dauer des ſynodiſchen Umlaufes finden. 


Fuſatz. Wenn man die Gelegenheit wahrnimmt, 
da eine Zuſammenkunſt eintritt, und die Erde zugleich 
zwiſchen der Sonne und dem Hauptplaneten und mit 
denſelben in einer geraden Linie iſt, ſo wird die Zu⸗ 
ſammenkunft aus der Erde im naͤmlichen Augenblicke 
geſehen als in der Sonne. Wenn man dieſen Zeit⸗ 
punkt bemetket, und die Dauer einer ſynodiſchen Um⸗ 
laufszeit ſchon weiß, ſo laſſen ſich alle folgende und 
vorhergehende Zuſammenkuͤnfte berechnen. 


F. 336° 
Aufgabe. 


Die ſternmaͤßige Umlaufszeit eines Ne⸗ 
benplaneten finden. 


Es ſei 8 die Sonne, P der Hauptplanet, Pp ein 
Theil ſeiner Bahn. Geſetzt es geſchehe eine untere 
Konjunkzion in N und wiederum eine in O. Ziehe pn 
mit PN parallel, fo iſt anpO = ApSP als Wechſel⸗ 
winkel. Nachdem der Nebenplanet den Kreis nn 
durchlaufen hat, ſo iſt fein ſternmaͤßiger Umlauf vol⸗ 
lendet; die Zeit des ſynodiſchen Umlaufs iſt durch die 

vorige 
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vorige Aufgabe beſtimmet; fie ſei t. Die ſternmaͤßige Um⸗ 
laufszeit des Hauptplaneten ſei T. Sage T giebt 36065 
was giebt t? ſo bekommt man in Graden den Theil 
Pp der Bahn des Planeten, oder den Winkel PSp 
oder den Winkel Opn, oder den Bogen 10. g 
Nun muß der Nebenplanet, bis daß er von der 
unteren Konjunkzion in N wieder zur unteren Konjunk⸗ 
zion in n kommt, den Bogen 0 VnO durchlaufen, das 
beißt 3605 nO, 
Man ſage 3605 0 geben die Zeit r, was 
geben 3605? fo bekoͤmmt man die ſternmaͤßige Um⸗ 
laufszeit. 


S. 34 
Aufgabe. 


Die Entfernung eines Nebenplaneten vom 

Sauptplaneten beſtimmen. N 
Dieſes geſchiehet mittelſt irgend einer mikrome⸗ 
triſchen Vorrichtung (H. VII.). Mit Huͤlfe derſelben 
vergleichet man die Entfernung der Mittelpunkte des 
Neben- und Hauptplaneten, zur Zeit da jener von dieſem 
am weiteſten abſtehet, mit dem Durch- oder Halbe 
meſſer des lezteren, fo daß man ſagen koͤnne: der Pie 
en⸗ 
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benplanet iſt um fo oder fo viel Halbmeſſer des Haupt 
planeten von ihm entfernet 
Zuſatz I, Geſetzt man kenne den wirklichen 
Durchmeſſer des Hauptplaneten, und wiſſe ihn in Erd⸗ 
durchmeſſern oder in Meilen anzugeben, ſo laͤßt ſich 
leicht der Abſtand des Nebenplaneten in Erddurch⸗ 
meſſern oder in Meilen angeben. 


Zuſatz II. Geſetzt man kenne den Durchmeſſer 
des Hauptplaneten in Gradtheilen, fo läßt ſich eben: 
falls die größte Entfernung des Nebenplaneten von 
ihm in Gradtheilen berechnen. Da aber der Durch— 
meſſer, nach Gradtheilen gemeſſen, ſich mit der Ent⸗ 
fernung des Zuſchauers verändert, fo pfleget man ein 
Mittel anzunehmen, nämlich diejenige ſcheinbare 
Größe die der Planet, aus der Sonne geſehen, haben 
wuͤrde, oder welches einerlei iſt, diejenige die er fuͤr 
die Erdbewohner hat, wenn die Erde ohngefaͤhr ſo weit 
von ihm iſt als die Sonne. i 

Zuſatz III. Wenn die ſonnenſichtige, in Grad⸗ 
theilen gemeſſene, Entfernung eines Hauptplaneten ber 
kannt iſt, und man auch das Verhaͤltniß zwiſchen der 
Entfernung des Hauptplaueten und der Erde von der 
Sonne weiß, ſo laͤßt ſich daraus das Verhaͤltniß zwi⸗ 
ſchen der Entfernung der Erde von der Sonne, und 
des Nebenplaneten vom Hauptplaneten finden. Es 
ſei die Entfernung der Erde von der Sonne = 1, die 
Entfernung des Hauptpfaneten von der Sonne = e, 
und die in Graden gerechnete ſonnenſichtige Entfernung 
des Nebenplaneten vom Hauptplaneten O. Man 
ſtelle ſich vom Nebenplaneten in feinem größten Ab: 
ſtande eine ſenkrechte Linie gegen diejenige vor, die 
von der Sonne bis zum Hauptplaneten gehet, fo iſt ſolche 
ſenkrechte Linie = e fin O, und mißt, ohne merkli⸗ 


chen Irrthum den verlangten Abſtand in Durchmeſſern 
ö der 
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der Erde. Statt der Erde koͤnnte man jeden andern 
Hauptplaneten zum Grunde legen. 


Juſatz IV. Wenn mehrere Nebenplaneten ei⸗ 
nen Hauptplaneten begleiten, jo findet das Kepleriſche 
Geſetz ſtatt, daß die Kubikzahlen der Entfernungen 
ſich eben fo verhalten, wie die Quadratzahlen der Um⸗ 
laufszeiten (H. XXIV. $. 21. Zuſ 1). Unter den 
Umlaufszeiten muͤſſen hier eigentlich die anomaliſtiſchen 
verſtanden werden; allein wenn die Bahnen kreisfoͤr⸗ 
mig angenommen werden, fo kaun man die ſideriſchen 
Umlaufszeiten gebrauchen. Wenn man dieſe quadri⸗ 
ret und die Entfernungen kubiret, ſo wird man ſich 
leicht überzeugen koͤnnen, daß jenes Geſetz feine Rich⸗ 
tigkeit hat. Uebrigens muß man bier auf kleine Un⸗ 
terſchiede nicht ſehen, die von der Unvollkommenheit 
der Beobachtungen und auch von der anziehenden 
Kraft der uͤbrigen Himmelskoͤrper herruͤhren koͤnnen, wos 
durch die Umlaufszeiten und Bahnen etwas anders 
ausfallen, als wenn weiter nichts vorhanden waͤre, 
als der Hauptplanet und ein einziger Rebenplanet. 


Anmerkung. Was ſonſt noch von den Nebenpla— 
neten zu ſagen iſt, wollen wir aufſparen, bis daß 
die Rede von den Finſterniſſen und Verfinſterungen 
ſeyn wird, weil dieſe Himmelskoͤrper durch ihre 
Verfinſterungen am merkwuͤrdigſten ſind, und weil 
eben dadurch die Umſtaͤnde ihrer Bewegungen am 
beſten beſtimmet werden koͤnnen. Unterdeſſen mag 
ſich der Leſer mit folgender Tabelle begnügen, wel: 
che die ſynodiſchen und ſternmaͤßigen Umloufszeiten 
der Nebenplaneten, nebſt ihren Entfernungen von den 
Hauptplaneten enthält, alles nach den neueſten Ber 
ſtimmungen, die jedoch noch hier oder da einiger 
Berichtigung beduͤrftig ſeyn moͤgen. Das Zeichen 
des Mondes bedeutet hier jeden Nebenplaneten. 

Sterukunde, zter Band. R Die 
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Die beigefuͤgte Zahl zeiget an, von wievielten Ne⸗ 
benplaneten die Rede iſt; der naͤchſte wird fuͤr den 
erſten gerechnet. Das Planetzeichnen giebt zu 
erkennen, zu welchen Hauptplaneten der Neben⸗ 
planet gehoͤret. Unſer Erdmond iſt der Vollſtaͤn⸗ 
digkeit wegen mit angeführt, und feine Entfernung 
von der Erde in Durchmeſſern derſelben angegeben, 
wovon die Richtigkeit in der Folge bewieſen werden 
wird. - 


Tabelle der Nebenplanet en. 


5 


Eutf. v. 

wär 1 Haupt⸗ 
Sypuodiſche umlaufs⸗ Sternmaͤßige Umlaufs⸗ | planet. 

zeiten. zeiten. i. Halb⸗ 

meſſern 

deſſelb. 

ö. 29 T. 12 St. 4 2% 27 T. 7 St. 43“ 12” | 60,00 
12, 1 18 28 36 1 18 A 33 5,67 
227. 3 13 17 34 3 13 13 42 90 
34 7° 3 59-36 1° 7 3 42 33 14,38 
42. 16 18 53 7.16 16 332 8 25,390 
15 8 140 005, 370, 42 39 58 3,04 
255 1 8 57 r 8 52 34 3,90 
35 I 22 18 55 I 2 18 26 4.89 
45 4 HERT 45 51 2 17 44 31 6,47 
sh 4 12 275514 12 3 11 8,75 
6 5 15 2 15 2015 2 41 15 20,36 
75 272 22 9 1375 7 53 43 395 
15 8 17 1 19 8 16 57 44 16,50 
2 13 11 21 10 56 2 19,01 
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XXVL Hauptſtück. 


Von den Parallaxen der Planeten und 
der Sonne, von ihren Entfernungen 
und Groͤßen, nebſt einer Dar⸗ 
ſtellung des ganzen Pla- 
neten⸗Syſtems. 


[FRE 


| Aufgabe 
Man ſoll die Soͤhen⸗ Parallaxe des Mon⸗ 
des, oder eines nicht zu ſehr entfernten Pla⸗ 
neten, durch Beobachtung finden, 


Man beobachte mit der größten Sorgfalt die Hoͤhe 
des Mondes oder des Planeten im Augenblicke ſeines 
Durchganges durch den Mittagskreis, zeichne die gefun⸗ 
dene Höhe auf, nebſt dem Zeitpunkte der Beobachtung, 
und rechne von der Höhe fo viel ab als die Stralen⸗ 


brechung erfordert. 
chung erf fo 
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Für den Zeitpunkt der Beobachtung berechne man 
(H. XXV. S. 29) die Standlaͤnge und Standbreite 
des Mondes oder des Planeten, daraus ſeine Abwei⸗ 
chung vom Gleicher (H. XIV. S. 2. Zuſ.), und aus 
der bekannten Höhe des Gleichers die wahre Höhe des 
Mondes oder des Planeten im Mittagskreiſe am Tage 
der Beobachtung (H. XII. §. 6. Zuf. III.), welche 
wahre Höbe, wie bekannt, fo gerechnet wird als wenn 
der Zuſchauer im Mittelpunkte der Erde waͤre, und 
er dort einen Horizont haͤtte, der mit dem wirklichen 
gleichlaufend waͤre. — 

Von dieſer wahren Höhe ziehe man die beobach⸗ 
tete und von der Stralenbrechung befreiete ab; fo 
giebt der Unterſchied die verlangte Hoͤhenparallaxe fuͤr 
5 Augenblick des Durchganges am Tage der Beob⸗ 
achtung. a 

Dieſe Methode iſt, außer dem Monde, vorzuͤg⸗ 
lich noch beim Mars, gegen die Zeit feiner Erd⸗ 
nähe anzuwenden. Bei der Venus lieſſe fie ſich auch 
gebrauchen, wenn die Nähe der Sonne nicht Schwie⸗ 
rigkeiten in den Weg legte. 

Hat man die Parallaxe fuͤr eine gewiſſe Hoͤhe, ſo 
läßt fie ſich für jede andere Höhe berechnen, folglich 
auch für die Höhe o 0’ 0” (H. XIX. $. 15), wel⸗ 
ches die horizontale Parallaxe giebet. Ferner laͤßt 
ſich aus der horizontalen Parallaxe wiederum die Pas 
rallaxe fuͤr jede beliebige Hoͤhe mit weniger Muͤhe be⸗ 
rechnen (H. XIX. 5. 18). 


5. 3. 


Aufgabe. 


Es ſoll die Entfernung des Mondes, 
oder eines der naͤheren Planeten, von der 
Erde, gefunden werden. e 

8 
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2 


Es ſei T der Mittelpunkt der Erde, S der Ort 
des Zuſchauers, ho fein ſichtbarer Horizont, HO fein 
unſichtbarer oder eingebilderer Horizont, 2 fein Schei⸗ 
telpunkt oder Zenith, L der Mittelpunkt des Mondes 
oder des Planeten, LSo deſſen ſcheinbare Höhe, LTO 
die wirkliche Hoͤhe uͤber dem unſichtbaren Horizonte. 
0 Es wird angenommen, man habe die ſcheinbare 
Höhe beobachtet, und die wahre berechnet (H. 1). 
Man hat alſo auch den ſcheinbaren Abſtand vom Schei⸗ 
telpunkte und den wahren, nämlich LSZ und LIZ. 
Hat man LSZ ſo hat man auch deſſen Supplement 
IST. Der Winkel L (H. XIX. F. 13) ift der Parall⸗ 
5 „ oder der Unterſchied zwiſchen LTS 
und oder der Unterſchie iſchen 180° und 
LTS ＋ LST. e 

Im Dreiecke ISI. bat man fin L: fin LST; 
ST : TL oder fin L : fin LSZ .: ST: TL. Da hier ST 
als der Durchmeſſer der Erde, für bekannt angenom⸗ 
men werden kann; (H. XV. 8. 1) fo erhält man durch 
die letzte Proporzion die Entfernung IL des Mondes 
oder des Planeten von der Erde. 

0 R 3 An⸗ 
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Anmerkung. Der Mond und Mars in der Erd⸗ 
naͤhe, find der Erde nahe genug, daß man deren 
Entfernung allenfalls durch ein bloßes trigonometri⸗ 

ſches Verfahren erhalten konne. Wenn zwei Beob— 
achter in A und B, unter demſelbigen Mittagskreiſe 
aber weit von einander, und zwar je weiter je beſſer, 


die Hoͤhe DBC, GAC des Mondes oder des Mars 
zugleich beobachten, und wenn ſie wiſſen, um wie 
viel Grade ſie ſelbſt auf der Erdflaͤche von einan⸗ 
per entfernet find, fo kann man die Seite A0 des 
N N Dreiecks 
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Dreiecks ABC beſtimmen, und daraus ferner die 


Seite CH des Dreiecks CHA, 

Denn wenn man die Höhe DBC von 180° ab: 
ziehet, fo hat man den Winkel CBE. Ferner wenn 
man zum Winkel CBE den Winkel EBA addiret, der 
halb fo viel Grade hat, als der Winkel AHB, fo be⸗ 
koͤmmt man den Winkel CBA. f 

Desgleichen wenn man zur Höhe GAC des More 
des oder des Mars den Winkel GAB oder zZ AHB 
adiret, fo hat man den Winkel CAB. 

AB ift die Sehne des Winkels AHB fur den 
Halbmeſſer All, oder der doppelte Sinus der Haͤlfte 
des Winkels AHB für den gedachten Halbmeſſer. 

Im Dreiecke ACB iſt alſo die Seite AB nebſt bei⸗ 
den anliegenden Winkeln bekannt. Daraus wird AC 
berechnet. 

Im Dreiecke CAH hat man alſo nun die Seite 
AC. Die Seite AH ift der Halbmeſſer der Erde. 
Der Winkel CAH beſtehet aus dem beobachteten Win⸗ 
CA, und aus den rechten GAH, Alſo hat man im 
Dreiecke CAH einen Winkel nebſt den beiden anlie⸗ 
genden Seiten. Man kann alſo die Seite HC berech⸗ 
nen; und dieſe iſt die Entfernung des Mondes oder 
des Mars von der Erde, zur Zeit der Beobachtung. 


5. 3, 
Aufgabe. 


Die Entfernung der Sonne von der 
Erde fuͤr einen einzigen Zeitpunkt finden. 

Aus dem XXIV. Hauptſtuͤcke hat man geſehen, 
wie die Lage jedes Planeten in Betrachtung der Sonne 
für jede Zeit gefunden wird. Geſetzt nun, man habe 
fuͤr einen gewiſſen Zeitpunkt, mittelſt der im vorigen 
Paragraph angeführten Methoden die Entfernung des 
1 R 4 f Mars 


x 
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Mars gefunden. So berechne man für dieſe Zeit 
die Lage der Erde und des Mars in Betrachtung der 
Sonne; woraus ſich ergeben wird, wie vielmal zur ſel⸗ 
bigen Zeit die Sonne von der Erde entfernter geweſen iſt 
als Mars. Denn man wird ein Dreieck haben, an 
deſſen drei Spitzen die Sonne, Mars und die Erde 
ſtehen, a 


Et 


— nn Ev] 


zum Beiſpiel ESM, wo S die Sonne, E die 
Erde, M den Mars bedeutet. Die Linien SE, SM 
find in Theilen der halben Haupt-Axe der Erdbahn 
gegeben. Der Winkel ESM iſt dem Unterſchiede der 
Standlaͤnge beider Koͤrper, angenommen, daß Mars 
in der Elliptik, oder nahe an derſelben iſt. Man kann 
alſo EM berechnen, und finden wie vielmal Es die EM 
uͤbertrifft. 

So vielmal nehme man die Entfernung des Mars, 
und man wird die Entfernung der Sonne haben. 
Anmerkung. Die Methode $. 2. wodurch die Entfer⸗ 
nung des Mondes und des Mars gefunden werden, 
kann nicht gut bei der Sonne, noch bei an⸗ 
deren ſehr entfernten Himmelskoͤrpern angewandt 
werden, weil hier die Parallaxe ſo klein iſt, daß der 
geringſte Irrthum in derſelben einen ſehr großen Un⸗ 
terſchied in den Reſultaten giebt. 


§. 4 
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9 4. 
Aufgabe. 


Es ſoll die Entfernung der Erde von 
der Sonne fuͤr jeden beliebigen Zeitpunkt ge⸗ 
funden werden, wie auch die groͤßte, kleinſte 
und mittlere Entfernung. 


Geſetzt man habe mittelft der beiden vorhergehen⸗ 
den Paragraphen die Entfernung (a) der Sonne von der 
Erde, oder welches einerlei iſt, der Erde von der 
Sonne, für einen einzigen Zeitpunkt gefunden; fo ber 
rechne man, nach Anleitung des XXIII. Hauptſtuͤcks, 
fuͤr dieſen Zeitpunkt dieſelbige Entfernung (b) in Thei⸗ 
len der mittleren Entfernung. Berechnet man nun fuͤr 
einen anderen beliebigen Zeitpunkt ebenfalls die Ent⸗ 
fernung (e) in Theilen der mittleren, ſo verhaͤlt ſich 
b zu c wie a zu einer vierten Zahl, welche die wirkliche 
verlangte Entfernung fuͤr den neuen vorgeſchriebenen 
Zeitpunkt iſt. Denn es iſt klar, daß die Zahlen a und 
b nichts als Verhaͤltnißzahlen ſind; und daß man 
mittelſt einer Regel Detri den abſuluten zu b gehörigen. 
Werth findet, ſo bald man den abſoluten zu a gehoͤri⸗ 
gen Werth hat. \ 


Verſtebet man unter c die mittlere Entfernung 
ſelbſt, oder die größte oder die kleinſte, fo wie fie als 
Verhaͤltnißzahl angenommen oder berechnet worden, 
ſo findet man durch die ſelbige Methode in abſoluten 
Zahlen die mittlere, groͤßte, oder kleinſte Entfernung der 
Erde von der Sonne, wobei man meiſtens entweder 
den Halbmeſſer der Erde oder ihren Durchmeſſer als 
Einheit annimmt, 


R 5 F. 5. 


1 
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§. 5. 


Aufgabe. 
Die abſoluten Entfernungen aller Saupt- 
planeten von der Sonne finden. 


Da ſchon im vorigen Hauptſtuͤcke gelehret worden, 
wie ſich die mittleren Entfernungen aller Planeten von 
der Sonne gegen die mittlere Entfernung der Erde von 
derſelben verhalten; und da dieſe letztere Entfernung 
jetzt mittelſt der vorigen Aufgabe bekannt iſt, fo laſſen 
ſich die uͤbrigen leicht durch die Regel Detri finden. 
Ferner, da die Geſtalt der Ellipſen aller Planeten 
ebenfalls aus dem vorigen Hauptſtuͤcke bekannt iſt, fo 
kann aus der mittleren Entfernung die kleinſte und 
groͤßte berechnet werden. i 1 


3 


Aufgabe. 


Die groͤßte und kleinſte Entfernung eines 
Planeten von der Erde finden. 

Man wird leicht einſehen, daß ein Planet am 
weiteſten von der Erde entfernet iſt, wenn er 1) mit 
der Sonne und der Erde in einer geraden Linie ſtehet, 
wenn dabei 2) beide auf entgegengeſetzter Seite in Be⸗ 
trachtung der Sonne ſtehen, und wenn 8) ſowohl der 
Planet als die Erde zugleich in ihrer Sonnenferne 
“find. Die größte Entfernung beſtehet alfo aus der 
Summe der groͤßten Entfernungen des Planeten und 
der Erde von der Sonne. Iſt der Planet ein oberer, 
ſo befindet er ſich alsdann mit der Sonne in Konjunk⸗ 
zion; iſt er ein unterer, ſo befindet er ſich in der obe⸗ 
ren Konjunkzion. 


Eben 


ro 
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Eben fo wird man ohne Muͤhe begreifen, daß 
die kleinſte Entfernung eines Planeten von der Erde 
ſtatt findet, wenn 1) beide mit der Sonne in etner ge⸗ 
raden Linie ſind, 2) beide auf einer Seite in Betrachtung 
der Sonne, 3) derjenige Koͤrper, welcher der Sonne 
am naͤchſten iſt, ſich in ſeiner Sonnenferne, der andere 
aber in ſeiner Sonnennaͤhe befindet. Die kleinſte 
Entfernung eines Planeten von der Erde iſt demnach 
der Unterſchied zwiſchen der kleinſten Entfernung des 
oberen, und der größten des unteren Körpers in Bes. 
trachtung der Sonne, und findet ſtatt fuͤr einen oberen 
Planeten, wenn er zugleich im Gegenſchein und in 
der Sonnennaͤhe iſt, die Erde ſich aber in der Son⸗ 
nenferne befindet; fuͤr einen unteren, wenn er zugleich 
im unteren Mitſchein (Konjunkzion) und in der Son⸗ 
nenferne, die Erde aber in ibrer Sonnennaͤhe iſt. 

Eine Figur wird die Sache noch deutlicher machen. 
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Es ſei 8 die Sonne, V die Venus, E und E“ die 
Erde, M und M' der Mars, fo iſt die Entfernung Ex 
am größten, wenn zugleich SE und S am groͤßten 
ſind; desgleichen iſt die Entfernung EM am groͤßten, 
wenn SE und SM am größten find, 


Hingegen ift die Entfernung E’V am kleinſten, 
wenn SE’ am Eleinften und SV am größten if. Eben 
fo iſt EM’ am kleinſten wenn SM’ am kleinſten, hinge⸗ 
gen SK am größten iſt. In der Figur iſt uͤbrigens das 
Verhaͤltniß weder der Entfernungen, noch der Ekzen⸗ 
trizitäten beobachtet, ſondern ſie iſt ſo eingerichtet, daß 
die Sache leicht in die Augen falle. 


Anmerkung. Wenn man die groͤßte und kleinſte 
Entfernung eines Planeten von der Erde addiret, 
und die Summe halbiret, ſo hat man eine Entfernung, 
welche fuͤr die mittlere von der Erde gehalten wer⸗ 
den muß, ſonſt aber keinen ſonderlichen Nutzen hat. 


Juſatz. Wenn man die jedesmalige Entfernung 
eines Planeten von der Erde weiß, ſo laͤßt ſich die 
Parallaxe daraus folgern. (H. XIX F. 17). 


Es ſcheinet zwar nicht ſehr ſtrengſchluͤſſig zu ſeyn, 
wenn man, wie wir zu Anfange dieſes Hauptſtuͤckes 
gethan, die Entfernungen der Himmelskoͤrper von der 
Erde aus ihrer Parallaxe ſchließet, und nun aus den 
Entfernungen die Parallaxe folgern will. Allein in 
der Sternkunde iſt man beſtaͤndig ſolchen Gedanken⸗ 
kreiſen ausgeſetzet. Weil die Beobachtungen, wor⸗ 
auf man baues, oft wenig Sicherheit gewähren, fo 
folgert man aus einem Dinge das andere, und dann 
aus dem zweiten wieder das erſte, um zu ſehen, ob 
alles ſo ziemlich mit der Erfahrung ſtimmet; man ver⸗ 
beſſert beides ſo lange, bis daß man ſiehet, daß eines 
und das andere die Erſcheinungen gut erklaͤret. 

5 5. 7. 
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S. 7. 
Aufgabe. 

Man foll die Größe der Simmelskoͤrper, 
das heißt, ihre wirklichen Durchmeſſer erforſchen. 

Hierzu gehoͤret, daß die Entfernungen ſchon be⸗ 
kannt ſeien; ferner müfjen die ſcheinbaren Durchmeſſer 
fo genau als moͤglich durch mikrometriſche Vorrichtun⸗ 
gen beobachtet werden. . 8 


Es ſei B der Mittelpunkt des Planeten, A der 
Ort des Zuſchauers auf der Erde, der Winkel CAB 
ſei der halbe ſcheinbare Durchmeſſer, welcher als ger 
geben angenommen wird. Die Entfernung AB iſt 
ebenfalls bekannt. Das Dreieck ACB iſt bei C recht⸗ 
winkelig, und in demſelben iſt gegeben die Hypotenuſe 
AB und der ſchiefe Winkel A. Es läßt ſich demnach 
der wirkliche Halbmeſſer BC leicht berechnen. 


Juſatz I. Wenn man die Durchmeſſer der Him⸗ 
melskoͤrper berechnet hat, fo laſſen ſich ihre Oberflächen 
und Soliditaͤten leicht finden, in der Vorausſetzung, 
daß es Kugeln ſind. 

Zuſatz II. Gemeiniglich pfleget bei ſolchen 
Rechnungen der Halbmeſſer oder auch der Durchmeſſer 
der Erde als Einheit angenommen zu werden; will 
man jedoch eine andere Einheit wählen, fo multipli⸗ 
zire man die gefundenen Zahlen durch die Anzahl dieſer 
Einheiten, welche in dem Halb: oder Durchmeſſer der 
Erde enthalten ſind. Zum Beiſpiel, will man in 
Meilen rechnen, nachdem man in Waren der 

rde 
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Erde gerechnet hat, ſo multiplizire man die gefundenen 
Zahlen durch 1719. Will man in Sonnen = Durdys 
meſſer rechnen, nachdem man in Erd- Durchmeffern 
gerechnet hat, fo multiplizire man alles durch Tr, weil 
der Erddurchmeſſer Er des Sonnendurchmeſſers hält. 


1 9. 8. 
Es ſollen die abſoluten Entfernungen der 
Nebenplaneten von ihren Sauptplaneten ger 
funden werden. N 
Man erwarte die Zeit, wo der Nebenplanet vom 
Hauptplaneten in Gradtheilen am weiteſten abſtehet, 
weil ſein Abſtand alsdann dem Halbmeſſer ſeiner als 
kreisfoͤrmig angenommenen Bahn gleich iſt. Nun 
ſuche man durch mikrometriſche Vorrichtungen aus⸗ 
zumitteln, wie viel Durchmeſſer des Hauptplaneten in 
der Entfernung zwiſchen ihm und dem Nebenplaneten ent⸗ 
halten find. Da nun die Durchmeſſer der Hauptplane⸗ 
ten, in Erddurchmeſſern gerechnet, bekannt ſind, ſo erhält 
man in eben dem Maaße die verlangten Entfernungen, 
0 
Wir wollen jetzt die Ausmeſſungen und Bewe⸗ 
gungen der Haupt: und Nebenplaneten in einer Tabelle 
darſtellen, und dabei die neueſten Beobachtungen und 
Berechungen zum Grunde legen. Zwar wird man hier 
einige Wiederholungen ſchon angefuͤhrter Sachen fin⸗ 
den; jedoch wird es dem Leſer nicht unangenehm ſein, 
alles beiſammen anzutreffen, was zum Ganzen gehort. 


Sternmaͤßige Umlaufszeiten nach Laplace, in 

Tagen und zehntheiligen Btuͤchen. (Siehe des La- 
plwz⸗ace Expoſition du ſyſtème du monde.) 

Merkur „ „ „ 87, 969255 

Venus 32324, 00817 

s N Erde 
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Erde «/h 4 „* 5365,256384 

a Mars —— — 686,979579 
Jupiter 4332,60 2208 
Satun 10789,077213 
Uranunns + 30689,0060000 
Mond um die Erde „ 27,321661 


ıter Trabant des Jupiters 1769137 
ater Trabant des Jupitets 3,5511898 
zter Trabant des Jupiters 7,1548 52 


Ater Trabant des Jupiters 16,689019 
. ter Trabant des Saturns 0,4271 

zter Trabant des Saturns 137024 

ster Trabant des Saturns 1,88780 

Ater Trabant des Saturns 2,73948 

ster Trabant des Saturns 4,5 1749 

6ter Trabant des Saturns 15,9453 

ter Trabant des Saturns 79,3296 

ıter Trabant des Uranus 8,8750 

Akter Trabant des Uranus 8,7068 

ster Trabant des Uranus 10,9583 

ꝗter Trabant des Uranus 13,4559 

ster Trabant des Uranus 38,0416 

ster Trabant des Uranus 107% 500 N 

Herſchel hat ſeitdem noch zwei Trabanten des 
Uranus entdecket, auch glaubet er an dieſem Planeten 
einen oder gar zwei Ringe, dem des Saturns aͤhnlich, 
entdecket zu haben; allein alles dieſes iſt im Augen⸗ 
blicke, wo ich dieſes Blatt drucken laſſe, noch zu neu, 
um etwas Gewiſſes und Genaues daruͤber zu beſtimmen. 


Die ſternmaͤßigen Umlaufs zeiten in runden Jah⸗ 
len, zur ſchnelleren Vergleichung. 
Merkur 3 Monat. 
Venus 72 Monat, 
red: 1 Jahr 1 
Mars 
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Mars 1 Jahr 11 Monat. 
Jupiter . 11 Jahr 10 Monat. 
Saturn 29 Jahr 5 Monat. 
Uranus + 83 Jahr 4 Monat. 
Mond 27 Tage 72 Stunden. 


Die uͤbrigen Trabanten haben meiſtens nur Um⸗ 
laufszeiten von einigen Tagen, die leicht zu vergleichen 
ſind, wenn man etwa nur auf die ganzen Tage in der 
vorigen Tabelle, und die Zehntheilchen merket, die 
uͤbrigen Dezimalſtellen aber aus der Acht laͤßt. 


Synodiſche Umlaufszeiten in runden Zahlen. 


Die ſynodiſchen Umlaufszeiten gehoͤren eigentlich 
nicht zu den Elementen der Planeten, weil ſie aus den 
ſternmaͤoͤigen leicht zu berechnen ſind. Ich will alſo hier 
die vornehmſten nur in runden Zahlen herſetzen. Bei 
den Trabanten des Jupiters, des Uranus und des 
Saturns iſt die ſynodiſche Umlaufszeit von der ſtern⸗ 
maͤßigen nicht viel unterſchieden. 

Merkur 115 Tage. 
Venus „384 Tage. 
Mars 780 — 
Jupiter 378 — 
Uranuns . 370 — 
Mond 295 — 


Mittlere Entfernungen der Sauptplaneten von 
der Sonne, die mittlere Entfernung der Erde 
von der Sonne = 1 geſetzet, nach Laplace. 
Merkur 0387100 
Venus „ 0,723332 
Erde I, oo 
Mars „ 1,523693 
Jupiter 5,2027932 


Saturn 
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SHE ; 3% 9,540724 
Uranus 19,183620 


Dieſelbigen mittleren Entfernungen in Erd⸗ 
durchmeſſern, in runden Zahlen. 


Merkur: ae 4800 
Wahu ss 08 
Erde „ 12000 
Mas 18000 
Jupiter 62400 
Saturn „114000 
228000 
Der Mond iſt von der 
Erde entfernet, eben⸗ 
falls in Erddurchmeſ⸗ a 
ſe en.. 29 


Dieſelbigen Entfernungen in deutſchen Meilen, 
ebenfalls in runden Zahlen. 


Merkur .. 1 Millionen Meilen, 
Venus 144 
Erde 20 
Rats „ 31 
Jupiter . 1074 
Saturn 196 
Uranus 392 
Der Mond iſt von der 
Erde entfernet etwa 
51000 Meilen. 


Entfernugen der Trabanten von den Saupt⸗ 
planeten, in Salbmeſſern des Sb blen, 
groͤßtentheils nach Laplace. 


ıter Trabant des Jupiters 8,697 300 
ate 9,0658898 


rind — 14,461628 
Sterulunde, zter Band. S ater 


111 
ee! 


— 
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Ater Trabant des Jupiters 
iter Trabant des Saturns 
ter 
ster 
ter 
5ter 
6ter 
„ter 
ıter Trabant 
ater 
3ter 
ter 
ster 
6ter 


riet: 


1 
Uranus 


EIn 


Ee! 


— 


25436000 
3,080 
3,952 
4,893 
6,268 
8,754 

20,295 
59,154 
13,105 
17,022 
19,843 
22,752 
45,493 
90,790 


Die Ekzentrizitaͤten, in Theilen der mittleren 
Entfernung jedes Planeten von der Sonne, oder 
der halben Haupt⸗Axe, nach Laplace, für den 

Anfang des Jahres 1750. 


Mekklunune 
Ven uns 
Erde r 
Mars N 
Jupiten 0 0e 
Saturn 2 0. 
Uamıs 2... 
Efzentrizität des Mondes, 
wenn feine mittlere Ent: 
fernung von der Erde 
= 1 geſetzet wird 


0, 208813 
0,006885 
0,0168 14 
0,093088 
0,056223 


‚0,048077 


0,046683 


0,055057 


Die Ekzentrizitaͤten in Theilen der mittleren Ent: 


fernung zwiſchen Sonne und Erde, nach 


Lalande. 
Merkur + + 0 * + 
RK 


0,7955 
0,00498 


Erde 
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Erde 50,0681 
Mars „ 0,4183 
Jupiter 9525013 
Satunn 5053640 
Uranuns 0590804 


Zu: und Abnahme obiger Exkzentrizitaͤten in 
100 Jahren, nach Laplace. 

+ bedeutet eine Zunahme und — eine Abnahme. 
Uebrigens ſind dieſe Veraͤnderungen nicht aus der Er⸗ 
fahrung abſtrahiret, ſondern mittelſt der Neutoniſchen 
Hypotheſe berechnet worden. 

Merkur F 0,000003369 _\ 
Venus + 7 0,000062905 
Erde. + 0,000045572 
Mars T 0,0000gcC685 
Jupiter 7 000134245 
Saturn . 0,0002615553 
Uranus . 0,000026228$8 


Mittlere Standlaͤngen fuͤr den Anfang des Jah⸗ 
res 1750, oder eigentlich für den 31en Dezember 
1749, Mittags zu Paris, in Viertelkreiſen und 
Diezimaltheilen derſelben, nach Laplace. 
Merkur „ 8 2,823194 
Venuns 0,5614963 
Edd 3, 215 
Mass. 0 te. 0,244219 
Jupiter „ .0,041008 
Satuenn : 2,570438 
Uranus 3,5839610 


Standlaͤnge der Sonnennaͤhe im Anfange des 
Jahres 1750, nach Laplace, ebenfalls in Vier⸗ 
telkreiſen und Dezimaltheilen derſelben. 
Merkuſ ... 0,8740 
Venus 1419739 
a 


% 


rde 
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Erde F * 
Mars N 
Jupiter 
N 
Uranus 


3,095790 


3,683006 


0,1158012 
0,9979466 
1,88 1262 


Zundertjaͤhrige ſternmaͤßige Bewegung der 
Sonnennaͤhe in Viertelkreiſen und Dezimal⸗ 


theilen, nach Lap! 


ace. 


Merkur + 0,00173550 
Venus > 0,00069907 
Erde . + 0,00367163 
Mars . + 0,00483457 
Jupiter 7 0,00203025 
Saturn + 0,00496764 
Uranus Tr 0,00075985 


Standlaͤnge des Rnoteno im Aanfange des Jah⸗ 
res 1750, nach Laplace, in Viertelkreiſen und 


Dezimaltheilen. 
e 
Venus . 
Erde „ Ai on.) S 
Mars e 
Nee 
WG 
Uranus 


Sundertjaͤhrige ſternmaͤßige 


0,503 836 
827093 
0,000000 
0,529577 
1,088062 
1,239327 
0,8070615 


Bewegung des 
Knotens auf der wahren Ekliptik, in Dezimal⸗ 
theilen des Viertelkreiſes, nach Laplace. 
Merkur 00233290 
Venus . = 0,00567360 
Erde ...0,00000000 


Mars 
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Mars 0702741 
Jupiter - 00450950 
Saturn — 00578134 
Uranus / 01060800 


Neigung der Bahn des Planeten gegen die 
Ekliptik, im Anfange des Jahres 1780, in Der 
zimaltheilen des Viertelkreiſes, nach Laplace. 
Merkur 0, 077778 
Venuns 0,0377701 
Erde + 0,000000 
Mars Pe ee „ 0,020566 
Jupiter —— 0, 14636 
Satun 0027762 
Uranus 0, 0o08399 


Sundertjaͤhrige Veraͤnderung der Neigung ge⸗ 
gen die wahre Ekliptik, in Dezimaltheilen des 
Viertelkreiſes, nach Laplace. 
Merkur + 0,00005909 
Venus + +0,00001580 
Erde + 9,00000000 
Mars —- 0,00000445 


Jupiter = 0,00006740 
Saturn N 0,00004787 
Uranus . 0,00000938 ı 


Neigung des Aequators jedes Planeten gegen 
die Ekliptik, in Graden und Minuten, den Vier— 
telkreis zu 90“, und den Grad zu 60 Minuten 
gerechnet, nach einer Tabelle, die im Werke 
Phyſicae experimentalis elementa, welches zu Turin 
1793 unter Aufſicht der dortigen Akademie her⸗ 
ausgekommen iſt. Nur die Neigung des 
Erdgleichers habe ich verbeſſert. 
Sonne + . 7 Grad 20 Minuten. 
Merkur. unbekannt, ER 
S 3 Venus 
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Venus „ 75 Grad. O Minuten. 
Erde im Anfang 
des J. 1800 23 — 2788 — 

Mars 9 9838 18 — 

Jupiter. 3 — 12 — 

Saturn unbekannt. 

Uranus unbekannt. 

Mond 1 — 43 — 

Ich haͤtte gern eine Tabelle beigefuͤget, wo die 
Durchſchnittspunkte des Gleichers jedes Planeten mit 
der Ekliptik angegeben waͤren; allein es herrſchet in 
dieſem Stuͤcke noch zu viel Ungewißheit. 

Fuͤr die Sonne findet Lalande den aufſteigenden 
Knoten in 2 Zeichen 18 Grad. 


Dauer einer Umwaͤlzung um die eigene Axe, 
nach demſelbigen Turiniſchen Buche. 


Sonne. + 2 Tage. 14 Stund. 8“ o“ 
Merkur unbekannt. 


Venus . 24 — 8 — o, o“ 
Erde te „ „ „ u 56’ 26" 
Mars 24 — 39“ 21“ 
Jupiter 9 — 88“ 33“ 
Satun UN Fe 07.04 


Uranus unbekannt. 
Mond „ 27 Tage. 7 — 43“ o“ 


Die Durchmeſſer nach demſelbigen Buche, in 
Erddurchmeſſern und Dezimaltheilen gerechnet. 


Sonne „11,4500 
Merkur „ 05,4012 
Ven uns 0,9595 
Erde * 1,0000 
Mars 0,5199 
Jupiter 1 a er 10,8620 5 
Saturn 
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Saturn n 979830 
Ring des Saturns 23,294 

Uranus » 4,3320 
Mond 0,2731 


Dieſelbigen Durchmeſſer in Meilen. 
Sonne. . + 191573 Meilen. 
C00 
Venus 1650 — . \ 
Erde 1719 
Mars 894 
Jupiter 18668 
Saturn » 17155 
Ring des Saturns 40050 
Uranus 7449 
Mond 469 - 


Maſſen nach dem angeführten Buche, die 
Erdmaſſe = ı angenommen. 


Sonne 351886, 000 


nnn 


Meikuret ER DR \ 0,1 668 
Venus * S * 9 8 0,9500 
Erde 1,0000 
Mars 0,1025 
Jupiter, 330,000 
Sat unn 103,690 
Uranuns + 177400 
END ee 00151 
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